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ПАМЯТИ ИОСИФА САМУИЛОВИЧА ШКЛОВСКОГО 


ПРЕДИСЛОВИЕ 

Сверхновые и звездный ветер стали сегодня узловыми проблемами, свя¬ 
зывающими такие области исследований, как внутреннее строение и эволю¬ 
ция звезд, физика и химия межзвездной среды, звездообразование. Изуче¬ 
ние сверхновых примыкает к ведущим направлениям современной астро¬ 
физики: нейтронные звезды и черные дыры, нуклеосинтез и происхождение 
первичных космических лучей, нейтринное и гравитационное излучение. 

В этой книге рассматривается лишь один из аспектов широкого круга 
проблем, связанных со сверхновыми и звездным ветром, — их взаимо¬ 
действие с межзвездной средой, многогранность которого становится все 
более очевидной. Вспышка излучения и разлет оболочки сверхновой, равно 
как и медленное истечение вещества звезды в форме ветра, ионизуют, 
греют и ускоряют окружающий газ, меняют его плотность и химический 
состав, и это ’’возмущение” охватывает не только близкую окрестность, 
но и всю Галактику в целом. С другой стороны, именно перечисленные 
свойства межзвездной среды определяют физику всего комплекса явлений, 
сопутствующих разлету выброшенного звездой вещества, а в конечном 
счете — и процесс образования самих звезд. 

Безусловно, в одной книге немыслимо даже очень кратко остановиться 
на всем многообразии исследований, связанных с вынесенным в заглавие 
предметом. Тем не менее мы объединили две темы, не без ущерба для каж¬ 
дой, и дело здесь не в пристрастии автора, более 20 лет посвятившего экспе¬ 
риментальным исследованиям остатков вспышек сверхновых и туманнос¬ 
тей, образованных звездным ветром. Сегодня ясно, что оба явления — 
сверхновые и звездный ветер - должны рассматриваться в совокупности. 
Внеатмосферные наблюдения показали, что истечение вещества в форма 
звездного ветра присуще всем звездам ранних спектральных классов и 
усиливается нт поздних стадиях эволюции, зачастую сопровождающихся 
полной потерей внешних водородных слоев. Потеря массы красных сверх- 
іигантов — непосредственных предшественников сверхновых типа II — ха¬ 
рактеризуется темпом истечения М ~ 10 -6 М®/год, иногда 10 _4 Л/ ѳ /год при 
скорости V „ % 10 км • с -1 . Ветер звезд Вольфа — Райе, возможных пред¬ 
шественников объектов типа Кассиопеи А, еще мощнее: М = 1(Г 5 М,.,/год, 
V - ^ 2 • ІО 3 км • с -1 . Это означает, что выброс оболочки сверхновой про¬ 
исходит в среду, ’’возмущенную” звездным ветром, и только учет истече¬ 
ния вещества на предшествующих этапах эволюции позволяет правильно 
осознать результаты наблюдений сверхновых и их остатков. Столь же 
неразрывно связаны звездный ветер и вспышки сверхновых как агенты, 
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регулирующие физическое состояние газовой среды галактики, в част¬ 
ности, нагрев газа, формирование гигантских газопылевых оболочек 
вокруг ОВ-ассоциаций, образование и разрушение холодных газовых об¬ 
лаков, потеря гравитационной устойчивости молекулярных облаков и звез¬ 
дообразование, завершающее кругооборот вещества и обогащение его 
тяжелыми элементами. 

Необходимость комплексного изучения звездного ветра и вспышек 
сверхновых осознана сравнительно недавно; обе проблемы еще весьма 
далеки от полного понимания. По-прежнему нет исчерпывающего ответа 
на вопрос, как и почему взрываются звезды. Исследования звездного ветра, 
сверхновых и их влияния на межзвездную среду ведутся широким фрон¬ 
том, с применением всего арсенала астрофизических методов. Мощнейшим 
источником информации стал рентгеновский диапазон, освоенный 
по-настоящему лишь в последние годы. Это непрерывно и бурно развиваю¬ 
щаяся область астрофизики, поток новой информации растет стремительно. 
Поэтому представленные здесь результаты с неизбежностью отражают кар¬ 
тину наших сегодняшних представлений, во многом еще спорных *). 

Автор благодарит первых читателей рукописи Н.Г. Бочкарева, В.И. Слы¬ 
ша, Н.Н. Чугая за доброжелательную критику. 


*) Наиболее важные результаты, опубликованные в 1985 г. и в самом начале 
1986 г., включены в процессе подготовки рукописи к набору и в корректуре. 




ГЛАВА I 

СВЕРХНОВЫЕ И МОЛОДЫЕ ОСТАТКИ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ 


Термин ’’сверхновая” ввели в обращение Бааде и Цвикки, чтобы отли¬ 
чить от обычных новых аномально яркие вспышки звезд, блеск которых 
в максимуме зачастую превышает интегральную звездную величину мате¬ 
ринской галактики. В обзоре Тримбл (1982) названы точные даты: слово 
’’сверхновая” впервые прозвучало на лекциях в 1931 г. и стало известно 
астрономической общественности в декабре 1933 г. на собрании Амери¬ 
канского физического общества. Поразительно, что уже в 1934 г. Бааде и 
Цвикки высказали гениальную догадку о том, что вспышкой сверхновой 
сопровождается превращение ’’нормальной” звезды в нейтронную, и их 
представления об энергетике явления были близки к современным. Однако 
и три десятилетия спустя в предисловии к фундаментальной монографии 
’’Сверхновые звезды” И.С. Шкловский подчеркивает, что ”с достовер¬ 
ностью неизвестно, по какой причине взрываются некоторые звезды и чем 
эти звезды отличаются от других”, и повторяет это еще через десять лет, 
ознаменовавшихся колоссальными успехами во всех аспектах изучения 
сверхновых. Исчерпывающего ответа на этот вопрос нет до сих пор! 

То, что мы знаем сегодня о вспышках сверхновых, почерпнуто из двух 
главных источников: наблюдений внегалактических сверхновых и иссле¬ 
дования молодых, так называемых ’’исторических” остатков сверхновых 
в Галактике. В летописях и исторических хрониках зафиксированы вспыш¬ 
ки сверхновых в 185, возможно в 393, в 1006, 1054, 1181, 1572 и 1604 го¬ 
дах; к ним можно присовокупить вспышку в Кассиопее, достаточно надеж¬ 
но датируемую 1658 ± Зг. С каждой из них отождествлен молодой остаток 
сверхновой: оптическая туманность, протяженный источник радио- и рент¬ 
геновского излучения, иногда компактный звездный остаток — нейтронная 
звезда. Эти объекты исследуются очень пристально, накоплен большой на¬ 
блюдательный материал, ибо только в этих нескольких случаях мы можем 
изучать близкие остатки в ранней фазе развития, когда непосредственно 
наблюдается выброшенное при вспышке вещество. 

Комплекс явлений, сопровождающих вспышку сверхновой, столь мно¬ 
гообразен, что анализ наблюдений невозможен без задания модели того, что 
мы наблюдаем. Поэтому мы предварим изложение краткой схемой явле¬ 
ния, которая опирается на всю совокупность современных наблюдательных 
и теоретических данных. Вспышка сверхновой знаменует полный взрьіЕ 
звезды или сброс внешних слоев при коллапсе ядра из-за потери тепловоі 
или механической устойчивости в конце эволюции звезды. Вещество выбро 
са разлетается в газ, истекающий с поверхности предсверхновой в предыду¬ 
щих фазах развития, сгребая его и передавая энергию взрыва окружающей 



среде. Это сопровождается возникновением двух ударных волн: одна рас¬ 
пространяется о окружающему газу наружу, другая, ’’возвратная”, дви¬ 
жется по расширяющемуся выбросу внутрь. На контактной поверхности, 
разделяющей сгребенный и выброшенный газ, из-за неустойчивости Рэлея — 
Тейлора формируется конвективный слой. 

Высвечивание энергии, выделяющейся в реакции распада 56 Ni - > - S6 Co- > - 
-*■ 5 6 Fe и при охлаждении сорванной ударной волной оболочки, наблюдается 
как вспышка сверхновой. Газ выброса и сгребаемый газ ветра (или меж¬ 
звездный газ), нагретые возвратной и прямой ударными волнами, излучают 
в ультрафиолетовом и рентгеновском диапазонах; это излучение наблюда¬ 
ется сразу после вспышки и через сотни лет, т.е. в молодых остатках сверх¬ 
новых. Усиление магнитного поля и ускорение релятивистских частиц в 
конвективном слое на границе выброса ответственно за радиоизлучение 
сверхновых и молодых оболочечных остатков. Плотные сгустки выброса, 
газа ветра или межзвездного газа, возмущенного ударной волной, наблю¬ 
даются как яркие оптические волокна молодых остатков. Если при вспыш¬ 
ке образуется ’’звездный остаток” — пульсар, синхротронное излучение 
инжектируемых им релятивистских электронов, возможно, наблюдается 
как радиовспышка сверхновой и безусловно наблюдается как радио-, 
рентгеновское и оптическое излучение молодого остатка — плериона. Обес¬ 
печиваемая пульсаром медленная подкачка энергии определяет кривую 
блеска сверхновых. Взаимодействие пульсарного ветра с выброшенным при 
вспышке веществом, возможно, меняет динамику оболочки в самый на¬ 
чальный период расширения и полностью определяет изменение со време¬ 
нем синхротронною радио- и рентгеновского излучения молодого остатка. 

Имея в виду эту схему взаимодействия компактного звездного остатка, 
разлетающейся оболочки сверхновой, ветра предсверхновой и межзвезд¬ 
ного газа, мы обратимся к анализу наблюдений вспышек сверхновых ( § 1) 
и молодых остатков (§ 2, 3, 4). Сумма наших сегодняшних знаний пред¬ 
мета такова. Вспышки СН 1604*) (Кеплера) СН 1572 (Тихо Браге) и 
СН 1006 можно с полной уверенностью отнести к сверхновым I типа. Кра¬ 
бовидную туманность (СН 1054) и ЗС 58 (СН 1181) можно лишь с большой 
натяжкой уложить в рамки современных представлений о сверхновых 
II типа. Кассиопея А и сходные объекты, получившие название ’’богатые 
кислородом” остатки, не принадлежат ни к типу I, ни к типу И, но обра¬ 
зуют отдельную, уверенно идентифицируемую группу. 

Попытка дать связную картину того, как кончают жизнь звезды разной 
массы, на базе наблюдений сверхновых и их остатков, сделана в § 5. Но чет¬ 
кое и однозначное сопоставление результатов наблюдений сверхновых и 
молодых остатков с теорией внутреннего строения и эволюции звезд, вклю¬ 
чая завершающий коллапс или полный разлет ядра, — дело будущего. 

Уже закончив книгу, мы сделали очередную попытку решить эту задачу 
(см. Блинников и др., 1986; новый вариант будет опубликован в УФН). 
Но и в этой работе сопоставление наблюдений сверхновых и их остатков 
с механизмами взрыва делается с большими оговорками и не всегда одно¬ 
значно. 


*1 Индивидуальные сверхновые обозначаются аббревиатурой СН и годом вспышки 
с буквенным индексом, если их было несколько. 
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§ 1. СВЕРХНОВЫЕ ЗВЕЗДЫ: КРИВЫЕ БЛЕСКА, 

СПЕКТРЫ, РАДИОИЗЛУЧЕНИЕ, РАСПРОСТРАНЕННОСТЬ 
В ГАЛАКТИКАХ РАЗНОГО ТИПА 

Последняя вспышка сверхновой в нашей Галактике наблюдалась более 
трехсот лет назад, и все, что мы знаем о кривых блеска, спектрах и частоте 
вспышек в галактиках разного морфологического типа, дали наблюдения 
внегалактических сверхновых. Первая внегалактическая сверхновая - 
S And — была открыта ровно сто лет тому назад в галактике М 31 (Туман¬ 
ности Андромеды). В 1934 г. по инициативе Цвикки было начато система¬ 
тическое патрулирование ближайших галактик с целью поиска сверхновых. 
Сегодняшний банк внегалактических сверхновых насчитывает примерно 
600 объектов и ежегодно к ним прибавляется около 20 вспышек (Барбон 
и цр., 1984). 

Сверхновые отчетливо делятся на две группы: тип I и тип II. Эта клас¬ 
сификация, предложенная Минковским еще в 1941 г. по 14 известным 
тогда вспышкам, сохранилась до сих пор, хотя и были попытки ее усовер¬ 
шенствования, состоявшие в выделении пяти и даже восьми типов. Основой 
классификации служит наличие (тип II) или отсутствие (тип I) водорода 
в спектре сверхновой вблизи максимума блеска. Этот признак является 
главным не только потому, что легко выявляется уже по одной-двум ка¬ 
чественным спектрограммам, но из-за отчетливого физического смысла. 
Мы убедимся ниже, что предшественники сверхновых I типа — звезды, 
потерявшие в процессе эволюции внешние богатые водородом слои, в то 
время как предсверхновые II типа сохранили водородную оболочку. Сверх¬ 
новые I и II типов (СН I и СН II для краткости) различаются также по кри¬ 
вым блеска и светимости в максимуме, но введение новых признаков 
отнюдь не облегчает классификацию. Разброс светимостей в максимуме, 
вариации кривых блеска и разнообразие спектров внутри одного типа вели¬ 
ки, так что при желании можно говорить о ’’перекрытии” населений СН I и 
СН II (см., например, Тамман, 1977; Тримбл, 1982; Бартунов, Цветков, 
1986). Делаются физически обоснованные попытки разделить каждый из 
двух типов на два подтипа: быстро и медленно уменьшающие яркость 
СН I, СН II с плато и с линейной кривой блеска — и найти корреляцию 
подтипов со скоростью выброса вещества при вспышке, цветом, яркостью 
в максимуме, морфологическим классом материнской галактики (Псковс¬ 
кий, 1977 а, б; 1984; Барбон и др., 1979; Бранч, 1981, 1982; Тримбл, 
1982). Разделить на две группы СН I очень хотелось бы, поскольку их рас¬ 
пространенность в спиральных и эллиптических галактиках и корреляция 
с интенсивностью звездообразования свидетельствуют о существовании 
двух звездных населений предшественников СН I *). Но именно СН I пред¬ 
ставляют собой более однородный, нежели СН II, класс объектов, если су¬ 
дить по кривым блеска, спектрам и блеску в максимуме. Среди истори¬ 
ческих остатков сверхновых в Галактике также наблюдаются не два, а 
по крайней мере три типа объектов. Тем не менее внегалактические сверх¬ 
новые отчетливо разделяются на СН I и СН И; наблюдается большая диспер- 


*) Сверхновые I типа уже разделены на две подгруппы СШа и СШб, см. с. 280. 



сия параметров тех и других, но четко выделить неперекрывающиеся по 
всем признакам подтипы не удается. 

Частота вспышек сверхновых. Вопрос о распространенности сверхновых 
в галактиках разного морфологического типа и внутри материнской галак¬ 
тики является, как мы увидим в § 5, фундаментальным для выяснения 
природы предсверхновых. С ним связаны также проблемы происхождения 
космических лучей, физического и химического состояния газовой среды 
галактик, рождения пульсаров и т.п: Ответить на этот вопрос, казалось бы, 
очень легко, подсчитав число сверхновых в галактиках и зная время систе¬ 
матического патрулирования. Но тут во весь рост встает основная проблема 
всей наблюдательной астрономии — учет эффектов наблюдательной селек¬ 
ции, и различия оценок частоты вспышек, сделанных разными авторами, 
связаны с учетом многочисленных эффектов, искажающих видимое распре¬ 
деление сверхновых. Кроме ’’общеастрономических” факторов, определяю¬ 
щих полноту выборки (мы должны быть уверены, что все сверхновые, 
вспыхнувшие в патрулируемой галактике, окажутся выше предела обна- 
ружимости), таких как учет межзвездного поглощения и расстояния, нуж¬ 
но иметь в виду специфические для сверхновых наблюдательные искаже¬ 
ния. Например, СН I и СН II имеют разную светимость в максимуме и это 
может привести к недооценке более слабых СН II в далеких галактиках. 
Сверхновые концентрируются к центру галактики, но области ядер могут 
быть передержаны на пластинках, что затрудняет отождествление. СН II 
концентрируются в спиральных рукавах галактик, СН I такой концентра¬ 
ции не показывают. Это может привести к недооценке числа СН II, так как 
поглощающее вещество тоже концентрируется в рукавах. Наконец, самый 
: трудноучитываемый фактор — наклон материнской галактики к лучу 
зрения. Сверхновые обоих типов (но особенно это касается СН II) образу¬ 
ют уплощенную систему, т.е. сосредоточены там же, где основная масса 
газа и пыли. Это означает, что в ориентированных ребром к наблюдателю 
спиральных галактиках могут быть зафиксированы не все сверхновые, в 
то время как в эллиптических галактиках этот эффект несуществен. Поэто¬ 
му необходима коррекция наблюдений за угол наклона спиральных галак¬ 
тик или, в идеальном случае, подсчет сверхновых следует проводить только 
по галактикам, ориентированным плашмя, что уменьшает объем выборки 
и статистическую достоверность выводов. И совсем не поддается сколько- 
нибудь надежному количественному учету поглощение света в неправиль¬ 
ных галактиках. 

Упомянутые эффекты наблюдательной селекции и наиболее кор¬ 
ректные методы их учета обсуждались Тамманом (1977,1982), 
ван ден Бергом и Маза (1976), Шкловским (1976а) и др. Частоту сверх¬ 
новых относят к единице светимости или к единице массы галактики, 
поскольку первые же подсчеты для спиральных систем поздних классов 
показали, что число вспышек коррелирует со светимостью и массой галак¬ 
тики, и такую же зависимость естественно было ожидать для других 
типов галактик. 

Наиболее детальный анализ распространенности сверхновых в галакти¬ 
ках разного морфологического типа сделан Тамманом (1982) и Цветко- 
вым(1983,19866). Подсчеты велись по следующим трем выборкам галак¬ 
тик (А, В - Тамман, С - Цветков) : 
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Таблица 1 

Абсолютная частота сверхновых в единицах [1 СН на 10 10 Тд ѳ за 100 лет] по дан¬ 
ным Таммана (1982) и Цветкова (1983,19866) 


Тип галактики 

Тамман 

Цветков 

| Все СН 

1 CH1 1 

сн и 

Все СН 1 

СН I 1 

СН 11 

Е 

0,22 

0,22 

0 

1 







0,1 

0,1 

0 

S0 

0,12 

0,12 

0 

J 



S0a, Sa 

0,28 

0,28 

0 

- 

- 

- 

Sab, Sb 

0,69 

0,37 

0,32 


0,23 

- 

Sbc, Sc, Scd, Sd 

1,38 

0,77 

0,61 

1,03 

0,47 

0,56 

Sdm, Sm, Im 

1,02 

0,88 

0,19 

1,3 

1,3 

- 

10 

7 


? 

- 




А: 400 галактик из каталога Шепли - Эймз с лучевой скоростью ѵ < 
< 1200 км с' 1 (включая члены скопления галактик в Деве независимо 
от скорости) на склонениях 5 > — 36°. При постоянной Хаббла Н = 
= 50(км • с -1 )/Мпк эта выборка полна до расстояния 24 Мпк и дает ’’аб¬ 
солютную” частоту сверхновых в единицах: 1 СН за 100 лет на 10 l0 L Ba , 
L B(3 = 5,48 m . В этих галактиках за 1960 - 1976 гг. зарегистрировано 
77 сверхновых, из которых 31 классифицированы как СН I и 24- 
как СН II. 

В: 2955 галактик из списка Вокулера и др. (1976), в которых зафикси¬ 
ровано 173 СН до 1975 г.: 44 - СН I и 28 - СН II, остальные не классифи¬ 
цированы (75% классифицированных сверхновых являются общими в 
двух списках). Эта выборка не полна по расстоянию и служит для оценки 
относительной частоты сверхновых. 

С: В 1961 г. начат регулярный поиск сверхновых на Южной станции Го¬ 
сударственного астрономического института им. Штернберга. С помощью 
40-см астрографа фотографировались сначала 7, а с 1980 г. - 32 площадки 
неба размером 10 X 10°, включающие около 1500 галактик ярче m ph = 
= 15 m . Эта выборка пока бедна, к 1986 г. зарегистрировано 25 сверхновых 
ярче wjph = 16,5 m . Преимуществом ее является аккуратная оценка экви¬ 
валентного времени наблюдения, определяемого частотой фотографирова¬ 
ния площадки и временем, в течение которого СН I и СН II находятся выше 
предела обнаружения в каждой индивидуальной галактике с учетом кри¬ 
вой блеска, расстояния до галактики, наклона и поглощения. Таким обра¬ 
зом в выборке С все возможные коррекции эффектов селекции вводятся 
при определении эквивалентного времени наблюдений каждой индивиду¬ 
альной галактики. (Для примера укажем, что наблюдения, проведенные до 
1986 г., эквивалентны непрерывному времени патрулирования одной 
Sbc -галактики со светимостью 10 10 Z, д ѳ около 1500 лет). В табл. 1 приведе¬ 
ны результаты оценки абсолютной частоты вспышек сверхновых: в левой 
части некоторый разумный баланс между списками А и В, в правой части — 
по списку С. Систематические ошибки результатов могут быть связаны с 




Таблица 2 

Ожидаемый интервал между вспышками сверхновых в галактиках Местной группы 


Галактика 


Морфологический 


М В 


Галактика Sb - Sbc - 21,0 Ш 

М31 Sb -21,67 

МЗЗ Sc -19,07 

БМО Sbm - 18,43 

ММО 1ш - 16,99 


25 

21 

110 

268 

1008 


тем, что все-таки не все вспышки регистрировались во время патрулирова¬ 
ния (мы увидим ниже, что бывают аномально слабые сверхновые, приме¬ 
ром которых может служить галактический объект Кассиопея А), с пе¬ 
редержкой области ядер галактик на фотографиях, с недооценкой погло¬ 
щения в локальных скоплениях пыли в S -галактиках (но недооценка числа 
вспышек не превосходит 50%). Случайные ошибки несущественны для 
богатых сверхновыми морфологических классов, таких как Sc и могут 
достигать 30% для галактик ранних и очень поздних классов. 

Основные результаты подсчетов, требующие объяснения в рамках совре¬ 
менных представлений о природе СН I и СН II, сводятся к следующему. 

1. Частота вспышек сверхновых растет от эллиптических (Е) галактик 
к галактикам поздних классов (Sdm — Іш) . Относительно низкая частота 
вспышек в SO -галактиках по сравнению с Е-галактиками и в Sdm - Іш 
по сравнению с Sbc + Sd может объясняться недостаточностью наблюдатель¬ 
ного материала. 

2. СН I вспыхивают в галактиках всех типов. Это хорошо известный 
факт, свидетельствующий, во-первых, о том, что непосредственными пред¬ 
шественниками СН I являются маломассивные звезды старого населения 
Е-галактик и, во-вторых, что это не единственный класс звезд, дающих 
вспышки СН I, поскольку частота СН I растет в галактиках позднего типа, 
где кончают жизнь молодые массивные звезды. 

3. Сверхновые II типа вспыхивают только в спиральных галактиках, и 
частота их растет в галактиках поздк,.х типов. Уменьшение частоты СН II 
в Sdm + Sm + Im -галактиках требует объяснения, поскольку это галакти¬ 
ки, богатые газом и молодыми звездами. Подробнее статистика выглядит 
так: до 1985 г. в подтипе Sdm открыто три надежно классифицированных 
СН I 19631, 1963і, 1960л и две неклассифицированные СН 1960d и 1950f; 
в подтипе Sm надежные СН I 1937с, 1960f и неклассифицированные 
СН 1921а, 1974е, в подтипе Іт надежная СН I 1954а и две менее надежно 
классифицированные СН II 1964h и 1970а. В галактиках с ненадежной клас¬ 
сификацией (I, I:) зафиксировано 20 сверхновых, все неклассифициро¬ 
ванные. 

4. Относительно типа 10 можно только сказать, что вспышки СН I проис¬ 
ходят в нем часто и это согласуется с основными положениями статистики, 
поскольку этот тип примыкает к Е-галактикам. В двух Ю-галактиках на¬ 
блюдались по две сверхновые: в NGC5253 СН 1895а и СН 1972а, в 
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NGC4753 — CH 1965 і и 1983g. Но корректно учесть эффект поглощения и 
ориентации в 10-галактиках невозможно. 

Интересно распространить эти среднестатистические оценки на ближай¬ 
шие галактики — члены Местной группы и в первую очередь на нашу звезд¬ 
ную систему - и сравнить их с наблюдениями. В табл. 2 приведен ожидае¬ 
мый средний интервал между вспышками сверхновых в ярчайших галакти¬ 
ках Местной группы с учетом их морфологического класса и светимости 
по данным Таммана (1982). 

В галактике М31 наблюдалась всего одна вспышка в 1885 г. Эквива¬ 
лентное время наблюдений М31 составляет не менее 67 лет за истекшее 
столетие: с 1917 г. ежегодно делалась по крайней мере одна фотография 
с большим телескопом (предельная звездная величина 18 т или слабее). 
(Эти данные любезно сообщены А.С. Шаровым.) Отсутствие сверхновых 
в течение 67 лет при среднем интервале между вспышками г = 21 год 
может рассматриваться как статистическая флуктуация с вероятностью 
р = 4%; вероятность одной, двух и трех вспышек за этот период равна 
соответственно 13, 21 и 22%, если вспышки подчиняются распределению 
Пуассона. В остальных галактиках Местной группы из табл. 2 за время 
систематических наблюдений отсутствие вспышки наиболее вероятно. 

В нашей Галактике было зарегистрировано шесть-семь исторических 
сверхновых за последнее тысячелетие. Отсюда Шкловский (1960а) нашел 
средний интервал т =» 30—60 лет, и все попытки более или менее корректно 
оценить эффекты наблюдательной селекции, сделанные разными авторами 
за истекшие 25 лет, лишь незначительно изменили эту оценку. Мы подробно 
остановимся на этом вопросе в § 10 и покажем, что средняя частота сверх¬ 
новых в Галактике, определяемая как по историческим вспышкам, так и 
по подсчету радиоисточников - старых остатков сверхновых, согласуется 
с ожидаемым интервалом т = 25 лет. 

Абсолютная величина сверхновых в максимуме блеска мо¬ 
жет быть определена по видимой величине для сверхновых с известным 
расстоянием после учета поглощения света в нашей и в материнской галак¬ 
тиках; и если первое делается более или менее надежно, вторая коррекция 
в спиральных и неправильных галактиках достаточно неопределенна. Поэто¬ 
му определение Л/ макс надежно лишь для внегалактических сверхновых с 
индивидуальными измерениями показателя цвета в максимуме. Принимая 
средний для CH I и II нормальный показатель цвета в максимуме (В - Ѵ) 0 = 
= -0,1 5 т ,хл.Б(В- V) = (В - Пмакс+0,15 т , А в =4 Е(В - К),Тамман 
(1982) определил по 17 СНІ в свободных от поглощения Е и S0 галакти¬ 
ках: М в макс = -19,69 ± 0,14 т , а(М в ) = 0,58 т и по 9 наиболее надеж¬ 
ным: М в макс =-19,73 ± 0,14 т , о(Мд) = 0,43"' . 

Сверхновые II типа в среднем слабее CH I и их блеск меняется в более 
широких пределах. Большая дисперсия и более слабый блеск в максимуме 
являются свойством CH II, а не следствием недоучета локального поглоще¬ 
ния в сильно и неоднородно запыленных спиральных галактиках. Этот 
вывод следует из гистограммы распределения по абсолютной величине, 
построенной Цветковым(1986а) для 43 CH I и 14 CH II с индивидуальным 
измерением Е(В - V) , показанной на рис. 1. Следует отметить, что измене¬ 
ние значений М в в пределах от —18,38"* до -20,88'” для CH I не связаны 
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Рис. 1. Распределение яркости в максиму¬ 
ме СН I и СН II с индивидуальными изме¬ 
рениями показателя цвета по данным 
Цветкова (1986а). (Соответствует постоян¬ 
ной Хаббла Я = 50 (км • с' 1 )/Мпк).) 
Косой штриховкой показаны сверхновые 
в скоплениях галактик Девы и Большой 
Медведицы и СН с избытком цвета 
Е(В- V) > 1 


с погрешностями оценки расстояния и поглощения, так как самая слабая 
и самая яркая сверхновые в этом интервале находятся в галактиках 
скопления Девы и имеют Е(В - К) = 0 — 0,1 m . Интервал изменения блес¬ 
ка СН II с хорошо известным показателем цвета соответствует М в - 
= - J5,88 m - 20,88 m . 

Все значения здесь приведены для постоянной Хаббла Н = 
= 50(км • с -1 )/Мпк и не учитывают погрешностей оценки расстояний до 
материнской галактики, как случайных, так и систематических, обуслов¬ 
ленных неопределенностью Н. Коррекция последних может быть сделана 
из соотношения М н =М 50 +5 lg(#/50) . 

Кривые блеска строились уже первыми очевидцами галактиче¬ 
ских сверхновых. Действительно, как примитивную кривую блеска можно 
рассматривать древние описания типа: ”В период Джун-Цин, во второй год, 
в десятую луну в день Квэй-Хао появилась необыкновенная звезда (указано 
место в созвездии Центавра). Она была размером с бамбуковую циновку 
и последовательно показывала пять цветов. Постепенно она уменьшала 
свой блеск к шестой луне следующего года, когда она исчезла”. Увлека¬ 
тельная расшифровка большого числа древних записей такого рода и 
астрофизические оценки, которые из них следуют, приведены Шкловским 
(1976а), Кларком и Стефенсоном (1982). Подобные описания сослужили 
свою службу, так как позволили реставрировать кривые блеска ’’истори¬ 
ческих” сверхновых. 

Детальное рассмотрение кривых блеска и спектров сверхновых выходит 
за рамки этой книги; мы выделим лишь основные признаки, характеризую¬ 
щие сверхновые I и II типов, и важные для понимания природы вспышек и 
их влияния на межзвездную среду. (Подробный анализ кривых блеска и 
спектров сверхновых можно найти в монографии Шкловского (1976а), 
в ряде статей сборников ’’Сверхновые I типа” (1980) и ’’Сверхновые” 
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(1982); оозор литературы сделан Тримбл (1982) и Блинниковым и др. 
(1986).) 

Современный анализ механизма вспышки базируется на сводных кри¬ 
вых блеска — совмещенных кривых блеска нескольких десятков сверхно¬ 
вых. Достаточно богатые сводные кривые блеска были построены в начале 
семидесятых годов в основном по материалам обсерватории Асьяго в Ита¬ 
лии (Барбон, 1980; Барбон и др., 1973, 1979) и показали, что в главном 
все сверхновые подобны друг другу: быстрый рост светимости в течение 
3—20 дней, сравнительно плоский максимум шириной около 10 дней и 
последующий медленный спад на 0,03 — 0,1 т в сутки. Скорость падения 
блеска меняется на спадающей части кривой, формируя плоское плато 
в некоторых кривых блеска СН II и характерный резкий переход от быст¬ 
рого уменьшения блеска к медленному экспоненциальному ослаблению 
практически во всех СН I. 

Переход от фотографических к фотоэлектрическим методам наблюдений 
существенно повысил точность оценок блеска, но основной наблюдатель¬ 
ный массив пока еще составляют старые фотографические кривые блеска. 
Поэтому заслуживает внимание работа Цветкова(1986а) по приведению 
к единой системе, основанной на новых фотоэлектрических измерениях 
звезд сравнения, старых фотографических наблюдений обсерватории Асья¬ 
го, данных ’’стеклянной библиотеки” Государственного Астрономического 
института им. Штернберга и своих наблюдений сверхновых, начатых в 
1980 г. Построенные Цветковым сводные кривые блеска в полосах В 
и V показаны на рис. 2 (СН I) и на рис. 3 (СН II). Материалом послужили 
сведенные в систему фотоэлектрических измерений 15 кривых блеска 
СН II и 20 наиболее надежных кривых блеска СН I. Характерная погреш¬ 
ность определения блеска составляет 0,1 т в области т= 14 - 16" 7 и 
0,2 — 0,З т для т > \1 т ; по-новому проведено совмещение кривых блес¬ 
ка отдельных сверхновых. Барбон, Чиатти и Розино совмещали кривые по 
возможности на всем протяжении 80 — 100 дней; это сглаживало различия 
и подчеркивало сходство индивидуальных вспышек. (Не случайно в послед¬ 
нее время появились высказывания о том, что все кривые блеска СН I 
идентичны, а различия являются следствием ошибок измерений.) Сводные 
кривые блеска на рис. 2 и 3 получены совмещением отдельных кривых 
по наилучшему совпадению в околомаксимальной части; эталоном служи¬ 
ли наиболее полно исследованные вблизи максимума СН 1981в, 1975п, 
1971 і и 1976в. Такая нормировка к максимуму подчеркивает различия 
кривых блеска. 

Как убедительно доказывает рис. 2, различия кривых блеска СН I реаль¬ 
ны и существенно превосходят ошибки измерений. Разделение СН I на 
две подгруппы (с быстрым и медленным падением блеска), предложен¬ 
ное Барбоном и др. (1973), по-видимому, нецелесообразно; как видим, 
область между ними равномерно заполнена ’’промежуточными” кривыми. 
Более тонкое подразделение СН I, введенное Псковским (1977а) по пара¬ 
метру /3, характеризующему скорость падения блеска между максимумом 
и точкой перегиба кривой М в , лучше согласуется с наблюдаемым разнооб¬ 
разием форм кривых. Характерные значения /3 составляют /3 = 6-14"'/100 d , 
наблюдается слабая корреляция |3 со скоростью расширения фотосферы, 
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Рис. 4. Болометрические кривые 
блеска СНІ 1972 е (кривые 1 и 2 
по данным многоцветной электро¬ 
фотометрии и по распределению энер¬ 
гии в спектре); CHI 1981b (5), 
CH1I с плато 1969 1 (4), СНІІ с 
линейной кривой блеска 1979 с (5) 
и 1980 к (6)(Бартунов, Цветков,1986) 


определяемой по абсорбционному завалу яркой линии Sill 6347 А в спект¬ 
ре, и с Л/ макс : чем быстрее падает блеск СН I, тем меньше скорость расши¬ 
рения и слабее блеск в максимуме (Псковский, 19776; 1984; Бранч, 1982). 

На сводных кривых М в сверхновых I типа четко выделяются три 
периода: 

1. Быстрое падение блеска со скоростью Д М в =» 0,1 т в сутки до точки 
перегиба, сопровождающееся ростом показателя цвета В ~ V от ~0 т до 
~ \ т за 30-40 дней. Изменение Му в этот период составляет АМу ~0,06 m 
в сутки. 

2. Довольно продолжительный переходный период, характеризующийся 
резким уменьшением скорости падения блеска АМ В ~ 0,01 — 0,02 т в сут¬ 
ки. Изменение Му при этом остается значительным: AM у =»0,03 - 0,05 т в 
сутки, а в красной области скорость падения блеска даже увеличивается. 
Показатель цвета В - V убывает от ~ 1 т до ~0 — 0,5 т в период от 30—40“ 
до 90 — 120 d . 

3. Экспоненциальное падение блеска во всех диапазонах с одинаковой 
скоростью 0,01 - 0,02 т в день. 

Кривые блеска сверхновых II типа гораздо разнообразнее по форме; 
наиболее отчетливое различие, Позволяющее выделить две подгруппы 
СНІІ, — наличие и отсутствие плоского плато (см. рис. 3). Это свойство, 
возможно, коррелирует со спектральными различиями (Панагиа и др., 
1980). На поздней стадии СН II, подобно СН I, характеризуются экспонен¬ 
циальным падением блеска со скоростью — 0,01 в сутки. Показатель 
цвета В - V СНІІ меняется от — — 0,15 w в максимуме до ~ + 1 т через 
30—40 суток, затем изменение цвета полностью определяется сильными 
эмиссионными линиями в спектре. Показатель цвета U - В увеличивается 
за тот же период от ~— І т до ~0 т , после чего покраснение уменьшается. 
Кривые блеска в полосе U практически одинаковы для сверхновых обоих 
типов, плато в СН II на кривой М ѵ не наблюдается. 
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Современные фотоэлектрические наблюдения в широком диапазоне 
длин волн позволяют строить болометрические кривые блеска либо путем 
интегрирования спектров, либо по данным UB КЛ/У/Ж-многоцветной фото¬ 
метрии с привлечением измерений в ультрафиолетовом диапазоне, напри¬ 
мер, полученных специализированной обсерваторией ШЕ. Болометрические 
кривые блеска, построенные пока лишь для пяти сверхновых разных 
типов, показаны на рис.4. Бросается в глаза их сходство для СН I и СН II 
без плато: быстрое уменьшение блеска на ~5— 6 т за 90—100 дней сопро¬ 
вождается более медленным линейным падением блеска. Болометрическая 
светимость в максимуме достигает для этих вспышек (2—3) • 10 43 эрг-с -1 ; 
впрочем, на рисунке представлены наиболее яркие сверхновые, среднее 
значение L bo \ может быть несколько ниже. Из-за дефицита ультрафиоле¬ 
тового излучения болометрическая поправка сверхновых I типа положи¬ 
тельна. На поздних стадиях t > 80— 100 d различие болометрических кривых 
блеска СН I и СН II без плато возрастает. 

Ход болометрической кривой блеска СН П с плато, построенной, правда, 
лишь для одного объекта - СН 19691, резко выделяется на всех стадиях. 

Спектры сверхновых характеризуются ярким континуумом с 
большим числом линий и полос - бленд разных линий. Частокол этих линий 
в спектрах СН I так густ, что в течение десятилетий не поддавался расшиф¬ 
ровке. Первый шаг, заложивший основы современной интерпретации 
спектров СНІ, сделан Псковским (1968) и Мустелем (1971, 1972, 1973). 
Не касаясь деталей, отметим главные характеристики спектров. Распреде¬ 
ление энергии в непрерывном спектре достаточно хорошо представляется 
излучением черного тела, и это сразу дает грубую оценку радиуса фотосфе¬ 
ры по светимости: L =4nR^ ) aT 4 . Многие линии имеют форму, характер¬ 
ную для звезд типа Р Cyg, — эмиссионная длинноволновая часть и абсорб¬ 
ционная коротковолновая, что является признаком образования линий 
путем резонансного рассеяния в расширяющейся атмосфере. Многочис¬ 
ленные линии в спектре позволяют определить скорость разлета газа 
по доплеровскому смещению или, еще точнее, по абсорбционной дета¬ 
ли профиля типа PCyg, в слое, где образуется соответствующая линия. 
Спектры СН I, как и кривые блеска, удивительно единообразны и оди¬ 
наково меняются со временем; спектры СН II сильно различаются между 
собой и это прямым образом связано с большим разнообразием кривых 
блеска этого типа. 

Непрерывный спектр СНІІ соответствует температуре Г«(10—15) ІО 3 К 
в максимуме, цветовая температура падает до Т » (5—7) • ІО 3 К спустя 
несколько десятков дней и до Т « 4000 К - спустя сотни дней. Скорость 
расширения на уровне фотосферы уменьшается от (10—17) - ІО 3 км • с -1 в 
максимуме до (5-6) - ІО 3 км - с -1 через десятки и до (1—2) - ІО 3 км - с -1 — 
через сотни дней. Это не замедление, а "просветление” оболочки; по мере 
расширения выброса мы наблюдаем все более глубокие слои, характери¬ 
зующиеся меньшей скоростью. Температура и скорость расширения на 
уровне фотосферы у СН I вблизи максимума несколько выше, чем у СН II, 
но различия не выходят за границы приведенных значений. Радиус фото¬ 
сферы меняется в пределах ~ 10 14 —5 ■ 10 1 s см, сначала увеличиваясь из-за 


2. Т.А.Лозинская 
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Іаблюдаемые (сплошная линия) и синтетические (штриховая линия) спектры 
ГНИ: а - СН I 1981 b вблизи максимума; б - CHI 1972 е t =260 d ; в, г - 
73 г t = 26 (в); t = 128 d (г) по данным Аксельрода (1980), Бранча (1982) 
іа, Квана (1975) 







расширения оболочки примерно в 5 — 10 раз, затем уменьшаясь из-за про¬ 
светления. 

Наиболее интенсивные линии в спектре СН I вблизи максимума принад¬ 
лежат Не, О, Mg, Si, S, Са; в стадии экспоненциального падения блеска 
яркость непрерывного спектра уменьшается и появляются сильные поло¬ 
сы - бленды большого числа линий железа [Fell] и [Felll] . На рис. 5,а по¬ 
казаны наблюдаемый и расчетный ’’синтетический” спектры сверхновой 
I типа СН 198 lb вблизи максимума по данным Бранча (1982). При построе¬ 
нии синтетического спектра считалось, что межзвездное поглощение равно 
А у = 0,3"', цветовая температура и скорость расширения на уровне фото¬ 
сферы в максимуме соответствуют Т = 17 000 К, ѵ = 12 000 км • с“ 1 . Через 
15 — 20 дней после максимума в спектре СН 1981b еще были видны линии 
Call, Sill и, может быть, 01, но Mgll и SII исчезли и появились яркие поло¬ 
сы Fell. На рис. 5 6 показан спектр СН I 1972е в более поздней фазе / = 
= 260 дней и синтетический спектр, построенный Аксельродом (1980) для 
оболочки, содержащей S6 Ni в количестве 0,4 - 1 М. и продукты его распа¬ 
да 56 Со и 56 Fe, и расширяющейся со скоростью (5—8) - ІО 3 км • с -1 . Синте¬ 
тические спектры хорошо согласуются с наблюдаемыми, если оболочка 
предполагается двуслойной: внутренний слой, расширяющийся со ско¬ 
ростью не более 8000км ■ с -1 , содержит около 0,7 М® 5 6 Ni и продукты его 
распада, и внешний, содержащий более легкие элементы, такие как Са, 
Si, С, О, Mg. При этом относительное содержание водорода в оболочке 
ничтожно, отношение Si/H по крайней мере в 100 раз больше, чем в плазме 
солнечного состава (Мустель, Чугай, 1975). 

Спектр СН II вблизи максимума практически непрерывный с единствен¬ 
ной эмиссионной линией Н а (см. рис. 5 в, г). Позднее появляются другие 
линии водорода в излучении и поглощении, линии поглощения САН, Nal, 
Fell. На поздних стадиях преобладают линии излучения Н а , [ОІ], Call 
8600 А и [Call] 7300 А, бленды излучения Fell. По сравнению с СН I хими¬ 
ческий состав оболочек СН II ближе к нормальному. Относительные интен¬ 
сивности в спектре наиболее изученной СН 1970g соответствуют обилию 
Са, Fe, Na, близкому к составу плазмы Солнца, и на порядок повышенно¬ 
му содержанию О при полной массе оболочки около 3-4 М® (Чугай, 1982). 
Масса водорода определяется менее уверенно; спустя 100 суток после 
вспышки масса ионизованного водорода составляет М( Н + ) = 0,1 М. и мас¬ 
са нейтрального водорода существенно выше. Излучение в линиях Fe в 
спектре этой сверхновой на стадии t =» 250 суток по крайней мере в 40 раз 
ниже, чем в СН 1 1972е в этой же фазе, что свидетельствует о близком к 
нормальному обилии железа в оболочке СН II и дает массу S6 Ni не бо¬ 
лее 0,01 М®. 

Следует отметить, что наблюдаются вспышки, не поддающиеся четкой 
спектральной классификации, у которых спектр свидетельствует о при¬ 
надлежности к одному типу, а кривая блеска — к другому; примером слу¬ 
жит СН 1957а. Среди сверхновых с аномальным спектром примечательна 
СН 1985 f (Филипенко, Саржент, 1985). Этот объект не похож ни на СН I, 
ни на СН II и, возможно, является единственным пока представителем 
вспышки, приводящей к образованию ’’богатых кислородом” остатков 
типа Кассиопеи А (см. § 4). В спектре сверхновой видны очень сильные 
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широкие эмиссионные линии 01, ОН, и совсем нет линий водорода и ге¬ 
лия. Крылья линий соответствуют скорости до ± 15 000 км • с -1 , блеск в 
максимуме был на несколько величин слабее, чем у ’’нормальных” СН I 
и СН II (СН 1985 f относится к подгруппе СНІб, см. примечание на с. 280). 

Очень важный вопрос — распределение массы, скорости и химического 
состава вдоль радиуса разлетающейся оболочки. В принципе, на него можно 
ответить, сопоставляя наблюдаемый спектральный профиль линий большо¬ 
го числа элементов с расчетным для разных моделей оболочки. На деле 
исследования такого рода очень сложны как в отношении теоретического 
моделирования профиля, так и в отношении наблюдений, поскольку тре¬ 
буется длительный ряд наблюдений с высоким спектральным разрешением 
и выделение изолированных линий, что особенно трудно в СН I. Поэтому 
результаты такого сопоставления, проведенного пока лишь для нескольких 
наиболее ярких вспышек, дают только грубую схему оболочки. Как и сле¬ 
довало ожидать, СН II сильно различаются между собой. 

Форма линии Нр в СН II 19691 лучше всего представляется моделью про¬ 
тяженной свободно расширяющейся оболочки с монотонно падающей нару¬ 
жу плотностью (Киршнер, Кван, 1974). 

Распределение плотности в зависимости от скорости в оболочке 
СН 1970g, полученное Чугаем (1982) из анализа профиля линий Н а и Nal, 
показано на рис. 6. Оболочка на этой стадии разлетается свободно 
(/? vt ), поэтому распределение вещества по радиусу имеет тот же вид. 
Интервал, обозначенный на рисунке ”Ь - с”, содержит основную массу 
выброшенного при вспышке вещества. С этим газом связано излучение 
континуума на стадии плоского плато и излучение в линиях Н в и [01] в 
экспоненциальной части кривой блеска. 

Сверхновая II типа СН 1979с характеризуется кривой блеска без плато 
и выделяется среди других распределением плотности и кинематикой 
выброса. На ранней стадии от максимума до 40— 50 d температура на уровне 
фотосферы падает от 11 000 до 7000 К; яркая линия Нр и другие детали 
оптического спектра образуются в тонком внешнем слое выброса толщи¬ 
ной около 0,1 радиуса фотосферы, расширяющемся со скоростью около 
10 4 км с _| . Позднее, через 70 дней после вспышки, наблюдаются яркие 
линии Н а и Nal во внешнем слое выброса, движущемся со скоростью около 
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7000км с -1 и, возможно, выделяющемся некоторым увеличением плот¬ 
ности на фоне монотонного падения плотности наружу (Бранч и др., 1981). 
В этот же период наблюдается большое число ультрафиолетовых линий 
NV, SilV, CIV и других элементов в высокой стадии ионизации. По всей 
вероятности, эти линии образуются в геометрически тонком слое т > 1 
вблизи фотосферы, где плотность близка к значению ІО 9 — 10* °см“ 3 , а 
скорость - около 8400 км • с -1 (Франссон и др., 1984). 

Классический оптический диапазон исследований продолжен в инфра¬ 
красную, ультрафиолетовую и рентгеновскую области, но наблюдениями 
охвачены лишь последние события (наиболее детально исследованы 
СН 1979с и СН 1980k). В отличие от СН 1979с, ультрафиолетовый спектр 
СН 1980k лишен эмиссионных деталей. Непрерывное излучение обеих 
сверхновых II типа продолжает оптическую эмиссию с избытком в области 
X « 1600 А по сравнению со спектром черного тела. Спектр СН I (в ультра¬ 
фиолетовой области наблюдались СН 19801, СН 1981п и СН 1982b) про¬ 
должает оптическую эмиссию, но с заметным дефицитом по сравнению 
с излучением черного тела с = 9000 К. Единственная деталь в области 
2950 А пока не отождествлена (см. Шевалье, 1984а и ссылки там). 

СН 1980k наблюдалась в рентгеновском диапазоне: через 35 дней после 
оптического максимума светимость в области 0,2 - 4 кэВ соответствовала 
T.(o f 2 —4кэВ) = 2 • 10 39 эрг с -1 и упала вдвое еще через 50 дней (Каниза- 
рес и др., 1982). (В другие периоды измерения не проводились.) Рентге¬ 
новская эмиссия может быть обусловлена тепловым излучением выброса, 
нагретого при взаимодействии с газом ветра предсверхновой (Шевалье, 
1982а). Рентгеновское излучение СН 1979с не обнаружено; при разумных 
предположениях о потере вещества предсверхновой оно должно было 
быть близко к предельной чувствительности рентгеновской обсервато¬ 
рии ’’Эйнштейн”. 

Две вспышки II типа СН 1979с и СН 1980k наблюдались в инфракрасной 
области (см. Тримбл, 1982; Шевалье, 1984а, Блинников и др. 1986 и ссыл¬ 
ки там). Вблизи максимума их инфракрасная светимость не превышала 
4—5% оптической, но из-за более медленного падения блеска преобладала 
уже через 200—300 дней. Инфракрасный спектр вблизи максимума соот¬ 
ветствует 7’эф ~ 5000 К, но плохо представляется излучением плазмы 
единой температуры. Значительный избыток по сравнению с чернотельным 
на поздней стадии t >; 200 дней может быть обусловлен излучением пьвіи, 
сконденсировавшейся в расширяющейся оболочке, или, что более вероят¬ 
но, переизлучением оптической эмиссии на околозвездной пыли. Последняя 
может быть связана с ветром предсверхновой. В этом случае необходим 
темп потери массы около М = ІО -5 — 10 -4 М®/год, что, как мы убедимся 
в § 11, типично для сверхгигантов. В инфракрасной области наблюдались 
также четыре СНІ: 1972е, 1980л, 1981b и 1981п, их спектр продолжает оп¬ 
тическую эмиссию с дефицитом по сравнению с чернотельным вблизи мак¬ 
симума и с вторичным максимумом через ~ 30 дней после оптической 
вспышки. 

Радиоизлучение сверхновых. В 1971 г. в галактике М 101, 
где за год до этого вспыхнула СН 1970g, был обнаружен яркий радиоисточ¬ 
ник (Аллен и др., 1976 и ссылки там). Это были первые наблюдения ”ра- 
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диосверхновой”. Десять лет спустя наблюдалось радиоиозлучение СН 1979с 
(Вейлер и др., 1981) и СН 1980к (Шрамек и др., 1980) ; все три вспышки 
принадлежат к типу II. Общим для этих сверхновых свойством является 
запаздывание радиомаксимума по сравнению с оптическим. Кривые ’’ра¬ 
диоблеска” показаны на рис. 7 а ; в общих чертах они напоминают оптичес¬ 
кие кривые блеска СН II. Резкий рост потока радиоизлучения сопровожда¬ 
ется более плавным спадом, выходящим на плато; максимум на волне 
20 см достигается примерно на 100 дней позже, чем на 6 см; через 
~500 дней наблюдается слабое увеличение потока. Радиосветимость в мак¬ 
симуме составляет 2 • ІО 26 — 2 • 10 27 эрг • с -1 • Гц -1 , что на 1—2 порядка 
выше светимости молодых галактических остатков вспышек; степень ли¬ 
нейной поляризации не превышает 1 %. Спектр радиоизлучения становится 
более плоским со временем: изменение спектрального индекса в области 
1,5—5 ГГц для СН 1979с и 1980k показано на рис. 7 б. Как видим, изме¬ 
нение крутизны спектра уменьшается со временем, и можно предположить, 
что спектральный индекс асимптотически приближается к значению а * 
=4—0,2 — 0,5, типичному для радиоизлучения остатков сверхновых, см. § 9. 

Сразу после открытия радиоизлучения СН II возник вопрос, сопровожда-. 
ются ли радиовспышкой СН I, ответ на который имеет приципиальное 
значение для выяснения природы радиоэмиссии сверхновых. Ни одна из 
СН I не была обнаружена в радиодиапазоне вплоть до 1983 г. Ситуация 
отчасти прояснилась, когда было открыто радиоизлучение СН 1983n I типа 
в галактике М83 (Шрамек и др., 1984). Кривая радиоблеска СН 1983п, 
показанная на рис. 7 в, резко отличается от кривых блеска сверхновых 
II типа. Радиовспышка была замечена за 11 дней до оптического максиму¬ 
ма, падение радиосветимости происходит по закону S,, “ г - 1,s9 , т.е. значи¬ 
тельно быстрее, чем у СН II; спектральный индекс в диапазоне 6—20 см 
соответствует се = — 1,04 ± 0,11. Радиосветимость этой сверхновой в макси¬ 
муме составляла около 10 27 эрг • с -1 • Гц -1 на волне 6 см, что сравнимо 
со светимостью наиболее ярких СН II. 

Теперь стали понятны отрицательные результаты поисков радиоизлуче¬ 
ния предшествующих СН I: все они проводились лишь спустя несколько 
месяцев после оптической вспышки, когда радиосветимость падает на 
порядок, судя по наблюдениям СН 1983п. 

Единственное исключение — СН 198 lb, которая наблюдалась достаточно 
рано высокочувствительной системой VLA и была бы обнаружена, будь 
она тождественна СН 1983п. И здесь встает принципиально важный вопрос; 
типична ли вспышка СН 1983п? Учитывая, что ежегодно открывается 
несколько СН I, ответ на него не заставит себя ждать. 

Уже появились определенные указания на некоторую аномальность 
СН 1983п, сходного с ней объекта СН 19841 в NGC991 и еще нескольких 
сверхновых (Уилер, Левро, 1985). По мнению авторов эти сверхновые, 
выделяющиеся по оптическому спектру (отсутствие Si при нормальном 
количестве Fe и Са), образуют подгруппу СН I, связанную с более массив¬ 
ными предсверхновыми. Возможно, радиоизлучение в максимуме присуще 
только этому подтипу (см. примечание на с. 280). 

Является ли синхротронное радиоизлучение сверхновых начальной ста¬ 
дией радиоизлучения молодых остатков, таких как Крабовидная туман- 
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Спектральный индекс а (1,5-5 ГГц) 
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200 400' '600 800 *,сут. 

Рис. 7. Радиоизлучение сверхновых: а - кри¬ 
вые ’’радиоблеска” СН II 1979 с и 1980 k, б - 
изменение спектрального индекса a(S v <*vd) 
для тех же сверхновых по данным Вейлера и 
др. (1983), время отсчитывается от оптическо¬ 
го максимума; в - кривая ’’радиоблеска” 
СН 1 1983 л согласно Шрамеку и др. (1984), 
оптический максимум указан стрелкой 


Рис. 8. Радиосветимость сверхновых и моло¬ 
дых остатков по данным табл. 3 и (Кован, 
Бранч, 1985). Цифры от 1 до 12 соответствуют 
порядковому номеру в таблице; показаны 
также ЗС58 - 13, Крабовидная туманность - 
14, СН Кеплера - 15, СН Тихо Браге -16, 
СН 1006 - 17, S And в М 31 - 18, остаток в 
NGC 4449 - 19, СН 1972е - 20, СН 1895 b - 21. 
Мелкими значками со стрелкой показан верх¬ 
ний предел для необнаруженных объектов. 
Сплошной линией проведены наблюдаемые 
кривые радиоблеска сверхновых, штриховой - 
их экстраполяция в модели Шевалье (1984b) 
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ноетъ, Кассиопея А, СН Тихо Браге и Кеплера, или хотя бы одного из этих 
трех типов? Для ответа на этот вопрос необходимы наблюдения радиосверх¬ 
новых на разных стадиях после вспышки — от нескольких дней до несколь¬ 
ких столетий. С этой целью проводятся поиски радиоисточников, связан¬ 
ных с внегалактическими сверхновыми; результаты их суммированы в 
табл. 3 и на рис. 8. Как видим, наблюдения сверхновых в галактике М83 
заполняют пробел между радиосверхновыми и молодыми радиоостатками. 
Через несколько лет станет ясно, что представляют собой эти объекты 
промежуточного возраста: уменьшающие блеск радиосверхновые или 
начинающие формироваться радиоостатки, яркость которых растет на 
этой стадии. Прецизионные наблюдения изменения потока радиоизлучения 
этих объектов уже начаты (см. Кован, Бранч, 1985). 

Для объяснения радиоизлучения сверхновых сразу же были предложены 
два механизма. Согласно Шкловскому (1981а), Пачини, Сальвати (1981), 
Бандьере и др. (1984) эмиссия СН II обусловлена облаком релятивистских 
частиц и магнитным полем, генерируемыми молодым быстро вращающим¬ 
ся (Р£ 10 мс) пульсаром. Подробнее о синхротронном радиоизлучении, 
источником энергии которого является потеря энергии вращения при 
замедлении молодого пульсара, мы будем говорить в § 9. В начальной 
стадии сброшенная при вспышке оболочка сверхновой полностью не¬ 
прозрачна для радиоизлучения, возникающего в пульсарном ветре. При 
характерной массе 3—4 М& и скорости ~ 10 4 км ■ с -1 оптическая толща 
для свободно-свободного поглощения в выброшенной оболочке, еще не 
нагретой возвратной ударной волной и имеющей температуру около 
(1-2) • 10 4 К, составляет т св _ св ** ІО 6 - ІО 8 . Чтобы связанное с пульсаром 
радиоизлучение сверхновой наблюдалось на этой стадии, необходимо 
предположить большую скважность выброшенной оболочки, практически — 
выброс, состоящий из мелких плотных сгустков. Клочковатая структура 
может быть следствием неустойчивости Рэлея — Тейлора, возникающей при 
взаимодействии пульсарного ветра с выброшенной оболочкой (Бандьера 
и др., 1983). И хотя наблюдения свидетельствуют, что выброс действитель¬ 
но характеризуется клочковатой структурой (см. § § 2, 4), этот механизм 
не объясняет радиоизлучение сверхновых I типа, коль скоро мы убеждены, 
что только СН II, но не СН I сопровождаются образованием пульсара. 

Принципиально иной механизм радиоизлучения сверхновых рассмотрен 
Шевалье (1981, 1982а, 1984а, Ь). Истечение вещества массивной пред¬ 
сверхновой образует вокруг звезды область, заполненную газом ветра, 
плотность которого падает с расстоянием как р “ R~ 2 . Взаимодействие 
выброшенной при вспышке оболочки (плотность которой также неодно¬ 
родна) с газом звездного ветра неустойчиво по критерию Рэлея — Тейлора. 
Возникающие из-за неустойчивости турбулентные движения на границе 
выброса и ветра запутывают магнитные силовые линии и ускоряют реля¬ 
тивистские частицы подобно тому, как это происходит при переводе моло¬ 
дого радиоостатка в стадию адиабатического расширения (Галл, 1973; 
см. также § 9). Эффективность этого механизма, судя по радионаблю¬ 
дениям остатков сверхновых, достаточна для объяснения радиоизлучения 
СН 1979с и СН 1980k, если интенсивность истечения предсверхновой состав¬ 
ляет (1—5) • 10“ 5 М@/год при однородном ветре, и еще меньше, если ветер 



Таблица 3 

Радиоизлучение сверхновых 


Сверхновая 

Тип 

Возраст*), 

Галактика 

Расстояние, 

F 6 см, мЯн 

a(Fa„“) 

Ссылка 

1 Кассиопея А 


320 

Галактика 

0,0028 

9 • 10* 

-0,77 


2 1980к 

II 

0.5 

NGC 6946 

10 

3 

Рис. 7 

Вейлер идр. 1983 

3 1979с 

11 

1,3 

NGC 4321 

23 

8 

Рис. 7 


4 1970g 

II 

1 

М 101 

7 

5 



S 1981b 

I 

1 

NGC 4536 

20 

0,06 



6 1957d 

? 

27 

М 83 

7 

1,9 

-0,25 

Кован, Бранч, 1984 

7 1950b 

? 

34 

М 83 

7 

0,5 

-0,4 


8 1923a 

II 

61 ^ 

М 83 

7 

0,7 

-0,3 


9 1983n 

I 

Г) 

М 83 

7 

10 

0,8 

- 1,04 

Шрамек идр., 1984 

10 19681 

II 

13 

NGC 5236 

4 

0,3 (20 см) 


Кован, Бранч, 1982 

11 1968d 

II 

п 

NGC 6946 

10 

<0,6 


Улмер и др., 1980 

12 1939c 

II 

40 

NGC 6946 

10 

< 0,6 



*) Возраст соответствует эпохе измерений потока. 







клочковатый. Такая потеря вещества вполне реальна для сверхгигантов - 
предшественников вспышек II типа. Но хотя предсказанное Шевалье изме¬ 
нение радиосветимости — S v г -1,6 _ идеально совпадает с кривой блеска 
СН 1983п, столь сильное истечение трудно ожидать в сверхновых I типа, 
если их предшественником являются сильно проэволюционировавшие 
маломассивные звезды, лишенные водородной оболочки. Чтобы снять про¬ 
тиворечие, Шрамек и др. (1984) предположили, что вспышка СН 1983п 
произошла в двойной системе, образованной красным сверхгигантом в паре 
с белым карликом. В этом случае сверхгигант может быть источником 
звездного ветра, а белый карлик дал вспышку СН I после того, как его 
масса превысила чандрасекаровский предел из-за аккреции вещества, 
перетекающего со сверхгиганта (см. примечание на с. 280). 


§ 2. ОСТАТКИ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ I ТИПА: 

СН ТИХО БРАГЕ (1572 г.), СН КЕПЛЕРА (1604 г.) И СН 1006 

Только две сверхновые в Галактике - СН 1572 и СН 1604 - наблюда¬ 
лись астрономами-профессионалами. Сверхновая Кеплера к тому же вспых¬ 
нула в той области неба, где в это время наблюдались Марс и Юпитер в соеди¬ 
нении. Поэтому оба события были описаны подробно, с привязками блеска 
к соседним звездам, и их кривые блеска, построенные Бааде (1943) по 
наблюдениям очевидцев, мало отличаются от современных кривых блеска 
внегалактических сверхновых. Мы начнем анализ остатков исторических 
сверхновых именно с этих двух объектов, поскольку они достаточно 
надежно классифицированы по кривым блеска и описанию цвета как СН I. 

Остаток СН Тихо Браге (1572 г.). Когда нужно привести 
пример типичного остатка СН I типа, речь прежде всего заходит о вспышке 
1572 г. Блеск сверхновой в максимуме достигал т ѵ = — 4,0 m при расстоя¬ 
нии около 3 кпк согласно Кларку и Стефенсону (1982); Псковский (1978а) 
приводит т ѵ = —4,5 ±0,2 т , е(В— V) =0,64 т , А ѵ = 2,11и расстояние 
г - 5,1 кпк. 

Первые оценки кинематического расстояния по поглощению в линии 
21 см давали значение г- 5-6 кпк. Современные наблюдения (Шварц и 
др., 1980) показали, что абсорбционные детали линии наблюдаются на 
скорости +8 <o LSR < —50 км • с -1 , а на меньшей они значительно слабее 
и могут быть связаны с локальным возмущением межзвездного газа в 
окрестности остатка*) (см. также Хенбест, 1980). Это дает кинемати¬ 
ческое расстояние около 4—4,5 кпк, но в направлении Персеева рукава 
кинематическое расстояние ненадежно из-за возможных отклонений от 
чисто круговой модели вращения Галактики. Наблюдения Албинсона и 
Галла (1982) дают кинематическое расстояние 2—2,5 кпк. 

По эмпирической зависимости поверхностной радиояркости от линейно¬ 
го размера остатков сверхновых (так называемой 2(D) -зависимости, 
см. § 9) расстояние до СН Тихо Браге соответствует 5 кпк (Милн, 1979а). 
Но если подтвердится подозрение Туохи и др. (19836), что остатки сверх- 


*1 Здесь и всюду далее u LSR - скорость, приведенная к Местному стандарту покоя. 
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новых этого типа имеют систематически более низкую радиояркость, 
то Х(Л)-зависимость дает завышенное значение. 

Еще одна оценка — по угловому размеру и возрасту, если принять в 
качестве верхнего предела скорости расширения скорость на уровне фото¬ 
сферы СН I К 0 = ІО 4 км • с -1 , дает расстояние г <4 кпк. Это верхняя 
граница расстояния, поскольку оценка не учитывает возможное тормо¬ 
жение оболочки. 

Приведенные цифры характеризуют точность оценки расстояния до 
хорошо изученного остатка сверхновой, вспышка которой была зарегист¬ 
рирована. Мы примем расстояние до СН Тихо Браге г = 3 кпк и вот на 
каком основании. В том же рукаве Персея находится остаток сверхновой 
Кассиопея А, расстояние до которого г = 2,8 кпк найдено единственным 
действительно точным методом — из сопоставления лучевых скоростей и 
собственных движений двух сотен волокон (см. § 4). В направлении 
Кассиопеи А наблюдается большое число линий поглощения HI, СО, фор¬ 
мальдегида, высоковозбужденного углерода и др. (сводка данных приве¬ 
дена Лозинской и др. (1986)). Абсорбционные детали видны на тех же 
скоростях 2 <u LSR <—48 км ■ с -1 , что и в остатке СН Тихо Браге. Угло¬ 
вое расстояние между двумя остатками около 8°, самые глубокие детали 
профиля линий в них повторяют друг друга, и можно думать, что поглоще¬ 
ние обусловлено одними и теми же крупномасштабными молекулярными 
облаками, т.е. расстояния до двух объектов примерно одинаковы. 

В 1949 г. Бааде с помощью 5-метрового телескопа обсерватории Маунт 
Паломар получил высококачественные фотографии в красной области 
спектра той части неба, где была зафиксирована вспышка СН 1572. На 
фотографиях была обнаружена туманность: протяженные, тонкие, доволь¬ 
но яркие волокна, образующие неполную оболочку размером около 8'. 
В спектре свечения туманности видны только бальмеровские линии водо¬ 
рода Н а и Н(з, все попытки найти обычные для остатков сверхновых линии 
[ОН], [ОШ], [N II], [S II] и др. до сих пор не увенчались успехом (Кирш¬ 
нер, Шевалье, 1978). 

В линиях Н а и Н^( можно выделить две компоненты: узкую, сравнимую 
с инструментальным профилем и широкую, ширина которой по уровню 1/2 
максимальной интенсивности соответствует Дг = 1800 ± 200 км • с -1 . Пол¬ 
ные интенсивности широкой и узкой компонент примерно равны, /(Н а ) ~ 
= 7 • 10~ s эрг • см" 2 • с -1 • ср“‘, центр тяжести линии смещен относительно 
нулевой лучевой скорости не более чем на 100 км-с -1 (Шевалье и др., 
1980). 

Тонкие оптические волокна расположены на внешней границе протя¬ 
женного нетеплового радиоисточника, характеризующегося ярко выражен¬ 
ной оболочечной структурой (см. рис. 9). 

Радионаблюдения с высоким угловым разрешением (Хенбест, 1980; 
Клейн и др., 1979; Диккел, Джонес, 1985 и ссылки в этих работах) дали 
следующие параметры радиоостатка: внешний радиус оболочки 218 ± 7" в 
юго-западном и 257 ± 1" в северо-восточном секторах, толщина AR/R ~ 
= 0,25, оболочка довольно однородна и окружена тонким римом. Спектр 
радиоизлучения нетепловой: а = —0,53 и не меняется ни в оболочке, ни в 
центральной области более чем на Да = 0,1. (Встречавшиеся в литературе 
указания на различия спектра центральных и периферийных областей не 
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Рис. 9. Радиоизофоты остатка CH Тихо Браге на частоте ѵ = 2,7 ГГц по данным Хен- 
беста (1980) 

подтвердились.) Оптические волокна сконцентрированы в трех ярких 
районах на периферии радиоостатка, здесь же наблюдаются усиление депо¬ 
ляризации радиоизлучения на 5 ГГц и некоторое искажение правильной 
сферической формы оболочки — ’’запаздывание” ее внешней границы. 
Такая картина понятна, если предположить, что оболочка расширяется 
в среде, плотность которой несколько различается: п 0 = 0,2 см -3 на юго- 
западе и п 0 ==0,1 см -3 на северо-востоке, и сталкивается стремя плотными 
облаками «о 0 бп ^ 1 см -3 в области усиления оптической яркости и депо¬ 
ляризации. 

Сравнение фотографий туманности, полученных в главном фокусе 
5-метрового телескопа в период 1949-1974 гг., позволило выявить разлет 
системы волокон из центра со средней угловой скоростью д = 0,20 ± 0,3"/год 
(Кампер, ван ден Берг, 1978). Прецизионные наблюдения ярких радио¬ 
конденсаций, проведенные на Вестерборкском радиотелескопе и относящие¬ 
ся к эпохам 1971 и 1979 гг., дали среднюю скорость собственных движений 
д = 0,256 ± 0,02б"/год (Стром и др., 1982). Как видим, результаты пол¬ 
ностью согласуются, причем точность радионаблюдений на порядок выше. 
(Автор прекрасно помнит, с каким энтузиазмом воспринимались первые 
радионаблюдения с угловым разрешением около 10°!) 
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При расстоянии 3 кпк линейная скорость расширения равна 3600 км • с -1 . 
Средняя скорость, определяемая угловым размером и возрастом остатка, 
соответствует <р> =R/t = 0,55"/год. Различия средней и наблюдаемой 
’’мгновенной” скорости расширения, вообще говоря, могут быть объясне¬ 
ны двояко. Во-первых, различия могут быть связаны с тем, что остаток 
уже затормозился и вступил в адиабатическую фазу расширения (см. § 8). 
В этой стадии R= ц = 0,4(Л/г) = 0,4(д> и ожидаемое отношение д/<д> = 0,4 
согласуется с наблюдаемым д/<д> = 0,47 ± 0,05. Во-вторых, различия (д> 
и м могут быть связаны с влиянием возвратной ударной волны, замедляю¬ 
щей видимое расширение остатка. Последняя возникает в начальный мо¬ 
мент торможения, когда масса сгребенного межзвездного газа достигает 
массы выброса, и распространяется по расширяющемуся выбросу к центру. 
Если остаток еще не вступил в адиабатическую стадию и излучает в 
основном выброшенный, а не сгребенный газ, наблюдаемая скорость 
расширения может быть ближе к скорости возвратной ударной волны, 
чем к скорости быстрой ударной волны, распространяющейся по меж¬ 
звездному газу. 

В сверхновой Тихо Браге излучение выброса и сгребенного межзвезд¬ 
ного газа надежно разделяется по наблюдениям в рентгеновском диапа¬ 
зоне. Рентгеновское излучение остатка было открыто в 1967 г. и с тех пор 
детально исследуется (Фаббиано и др., 1980; Бэккер и др., 19806; Рейд 
и др., 1982; Сьюард и др., 1983а и более ранние работы). Спектр в диапа¬ 
зоне энергий 0,15—25 кэВ плохо представляется излучением оптически 
тонкого слоя плазмы единой температуры, это общее свойство молодых 
остатков. Лучше всего согласуется с наблюдениями модель двухтемпера¬ 
турной плазмы с характерными значениями температуры (7—8) • ІО 6 К и 
(7—8) • ІО 7 К (Правдо и др., 1980). Завал в области низких энергий объяс¬ 
няется межзвездным поглощением. С учетом поглощения при полном числе 
атомов водорода на луче зрения Л г н =3-10 21 см -2 светимость остатка 
составляет L 0 ,is -4,5 К эВ = (6-7) • 10 3s эрг - с -1 (Рейд и др., 1982). В спект¬ 
ре наблюдается большое число линий тяжелых элементов в высокой стадии 
ионизации; наиболее яркие — гелиевоподобные линии Si и S, а также 
линии Аг (см. рис. 38). Мы увидим в § 7, что количественная интерпре¬ 
тация рентгеновских спектров молодых остатков неоднозначна, несмотря 
на высокую информативность рентгеновского диапазона. За фронтом 
быстрой ударной волны в молодом остатке ионизационная температура 
’’отстает” от электронной температуры, которая в свою очередь отстает 
от кинетической температуры ионов. В результате создается впечатление 
двухтемпературного спектра с недостатком высокотемпературных линий 
и низкотемпературного континуума. Это может привести к завышенной 
оценке содержания тяжелых элементов, определяемого по интенсивности 
линий рентгеновского спектра. Но и с учетом этого в остатке сверхновой 
Тихо Браге наблюдается повышенное обилие элементов группы кремния 
(Si, S, Аг) относительно Mg, Fe, Ne и других с Z < 10 (Бэккер и др., 
19806; Правде и др., 1980). Обилие тяжелых элементов по крайней мере 
в шесть раз выше, чем в равновесной плазме солнечного состава, и в не¬ 
сколько раз выше при отсутствии ионизационного равновесия. 

Наблюдения с борта обсерватории ’’Эйнштейн” с разрешением 2" в диа¬ 
пазоне ОД—4 кэВ дали исчерпывающую информацию о крупномасштабной 
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Рис. 10. Рентгеновская "фотография” остатка СН Тихо Браге (Сьюард и др. 1983а) 
Выделены разные диапазоны яркости, демонстрирующие слабую внешнюю оболочку 
(а), отдельные компактные сгустки (б), самую яркую оболочку (в) и общую дву¬ 
слойную структуру оболочку (г) 

структуре остатка, показанной на рис. 10 (см. Сьюард и др., 1983а). Основ¬ 
ное излучение сосредоточено в яркой оболочке правильной сферической 
формы с радиусом R =216" и толщиной AR/R =0,2, яркость которой 
растет к периферии. Оболочка неоднородна, на диффузном фоне наблю¬ 
дается около 400 ярких компактных сгустков. Характерный размер 
сгустков - 24" (0,34 пк на расстоянии 3 кпк), и в совокупности они 
дают около 70% излучения в области 0,2-4кэВ. За пределами яркой 
диффузной оболочки с компактными конденсациями наблюдается более 
слабая тонкая оболочка, ее внешний радиус - R = 240", толщина - 
AR/R =0,1. 

Как согласовать эту трехкомпонентную структуру с современными 
представлениями о взаимодействии выброшенного при вспышке вещества 
с межзвездным газом? Внешняя тонкая оболочка, по всей вероятности, 
представляет собой околозвездный газ, сжатый и нагретый прямой 
ударной волной. Внутренняя яркая оболочка образована веществом 
звезды, выброшенным при вспышке и нагретым возвратной ударной 
волной. 
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Компактные уярчения, наблюдаемые на фоне диффузной оболочки, пред¬ 
ставляют собой сгустки выброшенного вещества. Скорее всего взрыв 
сверхновой сопровождается выбрасыванием вещества сразу в виде диф¬ 
фузной оболочки и более плотных ’’осколков”. Впрочем, сгустки могли 
быть образованы и не в момент взрыва, а в результате неустойчивости, 
развивающейся в начале торможения на границе выброшенного и выме¬ 
тенного вещества. Выбор между этими двумя возможностями может быть 
сделан на основе будущих исследований кинематики и времени жизни 
рентгеновских сгустков. 

Масса горячей плазмы, ответственной за излучение трех компонент в 
рентгеновском диапазоне,оценена Сьюардом и др. (1983а) и дана в табл. 4. 
При оценке использованы расчеты объемной рентгеновской светимости 
неравновесной плазмы (Шулл, 1982). Электронная температура в сгребен¬ 
ной и выброшенной оболочках принята в соответствии со спектром излу¬ 
чения, температура в плотных сгустках найдена из условия, что они нахо¬ 
дятся при том же давлении. Химический состав сгребенного газа (внешней 
оболочки) считался нормальным космическим; содержание тяжелых 
элементов в веществе выброса принималось в согласии со спектральными 
наблюдениями, оно приведено в § 7 в табл. 11. Как видим, суммарная 
масса выброшенного диффузного вещества и плотных сгустков равна 
массе сгребенного газа, и это согласуется с концепцией перехода остатка 


Таблица 4 

Оценка плотности и масса трех компонент остатка СН Тихо Браге по данным 
рентгеновских наблюдений Сьюарда и др. (1983а) 


Модель 

Область 1 

Химический 

Принятая 
Г е , кэВ 

п е , см~ 3 

М, Me 

Неравновесная 

Сгребенный 

Диффузный 

выброс 

Солнечный 

См. табл. 11 

7 

7 

1,44 

0,61 

2,2 

1,2 


Выброшен¬ 
ные сгустки 

См. табл. 11 

2 

2,5 

0,7 

Ионизацион¬ 
ное равнове- 

Сгребенный 

Солнечный 

5 

3,2 

5,0 

сие 

Диффузный 

выброс 

См. табл. 11 

5 

1,15 

2,3 


Выброшен¬ 
ные сгустки 

См. табл. 11 

0,5 

4,6 

1,3 

Ионизацион- 

Сгребенный 

Солнечный 

5 

3,2 

5,0 

обогащение 

Диффузный 

выброс 

Обилие ме¬ 

5 

0,36 

U 

тяжелыми 

элементами 

Выброшен¬ 
ные сгустки 

таллов в 

1000 раз 
выше сол¬ 
нечного 

0,5 

0,68 

0.3 
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(1982) 


СН Тихо Браге из стадии свободного разлета в стадию адиабатического 
расширения. Нижние отделы таблицы соответствуют плазме в ионизацион¬ 
ном равновесии и при аномально высоком (в 1000 раз выше солнечного) 
обилии тяжелых элементов. Даже при этих экстремальных условиях оценки 
различаются не более чем в два-три раза (см. примечание на с. 38). 

Звездный остаток вспышки СН Тихо Браге не найден. Наблюдения в 
рентгеновском диапазоне дают верхний предел температуры поверхности 
нейтронной звезды 7^. 3 <(1,1 - 1,8) • ІО 6 К. 

Сверхновая Кеплера (1604 г.). Звезда, вспыхнувшая в Галак¬ 
тике в 1604 г., исследована лучше других исторических сверхновых. Тем 
не менее фотометрическое расстояние до нее переоценивалось несколько 
раз и менялось от 3 до 12 кпк! Блеск сверхновой в максимуме достигал 
т ѵ = - 2,4"’ согласно ван ден Бергу и Камперу (1977), т ѵ = -25 і0,3 ш 
по данным Кларка и Стефенсона (1982) и т ѵ = -35 ± 0,2"' по Псковско¬ 
му (1978а). Наиболее серьезны разногласия разных авторов в оценке 
поглощения, именно они меняют расстояние до сверхновой в таких широ- 
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ких пределах. Самыми надежными кажутся данные Данцигера и Госса 
(1980) и Деннефельда (1982), нашедших А у = 3,47 т по отношению ин¬ 
тенсивностей линий Н а /Н|3 в спектрах нескольких десятков волокон; в 
качестве ’’теоретического” бальмеровского декремента использованы 
расчеты Раймонда (1979). При т ѵ = -3,0 ± 0,З т , А ѵ = 3,47 т и М ѵ =- 19 т 
для СН 1 расстояние до Сверхновой Кеплера составляет 3,2 ± 0,7 кпк, 
высота над галактической плоскостью z = 380 пк. Эта оценка согласуется 
с расстоянием, определенным по поверхностной радиояркости и угловому 
размеру остатка. Если ввести коррекцию за высоту над галактической 
плоскостью, а для СН Кеплера она существенна, находим г = 5 кпк по 
2 (D) -зависимости Касуэлла и Лерхе (1979) и г = Ъ кпк по 2 (D) -зависи¬ 
мости Милна (1979а). 

Оптическая туманность, связанная со вспышкой СН 1604, представляет 
собой систему ярких клочковатых волокон и конденсаций, расположенных 
преимущественно на севере радиооболочки. Общая структура остатка — 
тонкая сферическая оболочка с радиусом R =80-90" (1,3 пк) и толщи¬ 
ной AR/R = 0,2 — лучше всего прослеживается в рентгеновском и радио¬ 
диапазонах (Стром и Саттон, 1975; Галл, 1975; Уайт и Лонг, 1983).Опти¬ 
ческие волокна совпадают с областью повышенной радиояркости. Спектр 
радиоизлучения нетепловой, а = —0,58 (Милн, 1979а), поляризация дости¬ 
гает р = 10% на периферии и уменьшается в центральной области (Стром, 
Саттон, 1975). 

Спектр ярких оптических волокон богат линиями (см. рис. 11); самые 
яркие из них - Н а , [N II], [О II], [О III] , [S II]. Обращает на себя внимание 
большое число линий железа в разных стадиях ионизации (ван ден Берг, 
1980а; Деннефельд, 1982; Лейбович и Данцигер, 1983). Далекая красная 
область спектра впервые исследована именно в этом остатке, здесь впервые 
идентифицирована линия [N И], найдены также линии [S И], [SIII] , [Fell] 
и [СІ]. 

Строгой количественной интерпретации спектров пока нет; сравнение 
с расчетами Раймонда (1979), Шулла, Мак Ки (1979) показывает, что 
относительные интенсивности линий лучше всего согласуются со скоростью 
распространения ударной волны 90-170 км • с' 1 , среднее значение - около 
ПО км-с" 1 , в среде с высокой плотностью /і 0 =300 см -3 ; содержание 
азота, возможно, повышено в 3—4 раза по сравнению с нормальным косми¬ 
ческим обилием (Деннефельд, 1982; Лейбович и Данцигер, 1983). Эти 
плотные конденсации занимают малую часть объема остатка (см. рис. 12), 
среда между ними представляет собой разреженный горячий газ, излучаю¬ 
щий в рентгеновском диапазоне. 

Приведенная косвенная оценка скорости ударной волны в плотных 
конденсациях согласуется с прямыми измерениями скорости волокон. 
Такие измерения сделаны Минковским (1959) и дали лучевые скорости 
в пределах —275 < u LSR < —140 км • с -1 , u LSR = —220 км с” 1 . Полная 
ширина линии в волокнах, измеренная на уровне слабых крыльев, дости¬ 
гает Ди < 600 км • с -1 , это соответствует скорости движения газа и < 
<300 км с -1 (Данцигер и др., 1978). За период с 1942 г. получено в 
общей сложности более двух десятков высококачественных фотографий 
туманности, что позволило выявить собственные движения ярких волокон 
(ван ден Берг, Кампер, 1977). Результаты, относящиеся к эпохе 1942— 
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Рис. 12. Изофоты остатка СН Кеп¬ 
лера в рентгеновском диапазоне 
0,2-4 кэВ, заштрихована область 
локализации ярких оптических 
волокон (Матсуиидр., 1985) 


Рис. 13. Радиоизофоты остатка СН 
Кеплера; стрелками показана ско¬ 
рость собственных движений опти¬ 
ческих волокон по измерениям 
ван ден Берга и Кампера (1977) 


1976 годов, показаны на рис. 13 на фоне радиоизображения остатка, что 
дает представление об общей пространственной структуре оболочки и 
локализации ярких волокон. Собственные движения, как и лучевые ско¬ 
рости волокон, явно не обнаруживают систематического расширения 
оболочки. Средняя угловая скорость расширения ц *=0,005'7rofl меньше 
средней скорости движения системы волокон в целом: д пек = 0,013 ± 
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± 0,003"/год. При расстоянии 3,2 кпк это дает соответственно и расш «= 
=»77 км • с' 1 и и пек = 200 км • с -1 ; последняя согласуется с измеренной 
средней лучевой скоростью волокон. Скорость расширения остатка, оп¬ 
ределяемая размером и возрастом, равна (ц > =R/t = 0,23"/год, <н>«: 

3500 км • с -1 , если торможение еще не началось. 

Волокна и конденсации меняют яркость с характерным временем около 
10 лет: некоторые стали ярче, появились новые сгустки (ван ден Берг и 
Кампер, 1977). 

Какие выводы о природе оптического свечения остатка могут быть 
сделаны на основе этих измерений? Прежде всего, и это следует из оценки 
скорости, яркие волокна и конденсации не могли быть выброшены при 
вспышке сверхновой. Их характерное время расширения (10 4 лет) зна¬ 
чительно больше возраста СН Кеплера, а высокая плотность п е ^ 3 ■ ІО 3 см -3 , 
определяемая из относительных интенсивностей линий [S II] 6717 и 6731 А 
(в предположении Т е = 10 4 К), свидетельствует, что они не могли затормо¬ 
зиться за время жизни остатка. По всей вероятности волокна образованы 
не межзвездным газом, а веществом, выброшенным звездой в форме 
звездного ветра или медленной оболочки (типа планетарной туманности) 
на стадии, предшествовавшей вспышке. Этот вывод следует, во-первых, 
из повышенного содержания азота в волокнах и, во-вторых, из того факта, 
что СН 1604 вспыхнула далеко от плоскости Галактики, на высоте z = 
= 380 пк, где средняя плотность межзвездной среды мала, и трудно ожи¬ 
дать, что плотные медленные конденсации образовались в результате сгре¬ 
бания межзвездного газа. Скорость разлета конденсаций из центра может 
быть в этом случае как начальной, так и приобретенной при ускорении 
ударной волной. Поступательное движение всей системы волокон со ско¬ 
ростью около 200 км • с’ 1 может быть связано с начальным движением 
предсверхновой. 

Рентгеновское излучение этого объекта было открыто лишь в 1979 г., 
значительно позднее остальных исторических остатков сверхновых (Туохи 
и др., 1979а). Спектр излучения в диапазоне 0,15—4 кэВ плохо представля¬ 
ется излучением плазмы единой температуры. Сильные эмиссионные линии 
Si, S, Ат свидетельствуют о температуре около 6 • ІО 6 К, в то время как 
непрерывный спектр в области 3—4 кэВ соответствует температуре около 
6 • ІО 7 К (Бэккер и др., 1980а; Уайт, Лонг, 1983). Такой двухкомпонент¬ 
ный спектр типичен для молодых остатков сверхновых; высокотемпера¬ 
турная плазма, вероятно, представляет собой, межзвездный или выбро¬ 
шенный предсверхновой газ, сгребенный и нагретый на фронте основной 
ударной волны; низкотемпературная плазма является веществом, выбро¬ 
шенным при вспышке и нагретым возвратной ударной волной. В отличие 
от остатка СН Тихо Браге, в остатке СН Кеплера высокотемпературный 
и низкотемпературный газ пока не удалось разделить пространственно. 
Согласно наблюдениям Уайта и Лонга (1983) рентгеновское изображение 
остатка представляется тонкой оболочкой, совпадающей с радиоизображе¬ 
нием, с отдельными мелкомасштабными уярчениями. Светимость, исправ¬ 
ленная за межзвездное поглощение при УѴ Н =2,8 ■ ІО 21 см -2 (это значение, 
определяемое завалом рентгеновского спектра на низких энергиях, согла¬ 
суется с наблюдениями Данцигера и Госса (1980) в линии 21 см), состав¬ 
ляет L 0> _4 5 кэв =4 • 10 3s эрг • с -1 при расстоянии 3,2 кпк. 
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Рис. 14. Рентгеновские "фотографии” остатка 
СН 1006 г. в диапазоне энергий 0,1-0,3 кэВ 
(а) и 1,2-4 кэВ (б) (Пай и др., 1981) 


Интерпретация данных рентгеновских 
наблюдений сделана в рамках ряда 
моделей: свободного разлета и адиабати¬ 
ческого расширения; соответственно это¬ 
му рентгеновское излучение в основном 
обусловлено выбросом, нагретым 
возвратной ударной волной, или меж¬ 
звездным газом, нагретым основной 
ударной волной; межзвездная среда 
однородна или имеет облачную струк¬ 
туру; плазма ионизационно равновесная 
или неравновесная (Уайт, Лонг, 1983). 
Однозначно выбрать модель на базе 
имеющихся наблюдений не удается, но 
в любом случае можно заключить следу¬ 
ющее: 

1. Если остаток находится в фазе 
свободного разлета и его рентгеновс¬ 
кая эмиссия обусловлена главным образом веществом выброса, средняя 
плотность окружающего межзвездного газа не меньше п 0 ** 0,1 см -3 . 

2. Если остаток уже вступил в фазу адиабатического расширения и излу¬ 
чает в основном сгребенный газ, его плотность п 0 ~5 см' 3 . 

3. Если межзвездный газ сконцентрирован в мелких плотных облаках 
с большими межоблачными расстояниями, его средняя плотность не менее 
п 0 =«0,1 см -3 . 

4. Температура излучающей плазмы не превышает Т е =2 ■ ІО 7 К. Для 
адиабатической стадии это означает отсутствие теплового равновесия элект¬ 
ронного и ионного газа: Т е <Т^. 

5. Полная масса излучающей в рентгене плазмы составляет не менее 
2—3 М ® (см. примечание на с. 38). 

Сверхновая 1006 г.Сверхновая, вспыхнувшая в 1006 г. в созвездии 
Волка, была самой яркой в нашем тысячелетний зарегистрирована во мно¬ 
гих азиатских, арабских и европейских летописях. Реставрация кривой 
блеска свидетельствует, что сверхновая относилась к типу I, но оценки 
блеска, а значит и расстояния, неоднозначны. По данным Псковского 
(1978а) Шу —6 т , и вспышка была на расстоянии около 4 кпк, согласно 
Стефенсону и др. (1977) т ѵ 9 Ш и расстояние около 1 кпк. Вероятно, 
вторая оценка более реальна. Во-первых, она согласуется с расстоянием 
1,3 кпк, определяемым по поверхностной радиояркости с коррекцией 
за высоту над галактической плоскостью (для высокоширотного объекта 
поправка за z -координату существенна). Во-вторых, в спектре голубого 
субкарлика, проектирующегося на остаток, найдены линии поглощения 
железа, форма которых свидетельствует, что поглощение происходит в 
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расширяющейся оболочке сверхновой; фотометрическое расстояние до 
звезды составляет около 1 кпк (By и др., 1983). 

Радиоисточник, отождествленный с СН 1006 г., характеризуется оболо¬ 
чечной структурой, спектр соответствует а = —0,57 (Стефенсон и др., 
1977 и ссылки там) . Структура остатка в рентгеновском диапазоне подобна 
радиоизображению: тонкая сферически-симметричная оболочка диаметром 
около 30' (линейный размер 10 пк на расстоянии 1,2 кпк), см. рис. 14 
и данные Галас и др.(1982); Вартанян и др.(1985). 

Оптическую туманность, связанную со вспышкой, безуспешно искал 
Бааде в 1957—1958 гг. и нашел ван ден Берг (1976). Туманность пред¬ 
ставляет собой очень тонкое, местами расщепленное волокно длиной 
8—10'и толщиной 1—2" (до 10" в области расщепления), локализованное 
на границе оболочки, но, в отличие от других остатков, там, где яркость 
рентгеновской и радиоэмиссии ослаблена. Подобные тонкие образования 
абсолютно правильной формы в молодых остатках сверхновых до сих 
пор не наблюдались. Попытки найти другие волокна и конденсации, связан¬ 
ные с СН 1006 г., не увенчались успехом. В спектре свечения волокна видны 
только бальмеровские линии водорода, / н =4 • 10" 6 эрг • с -2 • с' 1 - ср" 1 , 
остальные яркие в остатках свехновых линии, такие как [Nil], [S II], 
[ОШ], не обнаружены (Ласкер, 1981). Как видим, в оптике объект являет¬ 
ся аналогом СН Тихо Браге, но, в отличие от последней, здесь не видна 
широкая слабая компонента водородных линий. Лучевая скорость волокна 
составляет u LSR = —40,5 ±1,1 км • с -1 и не меняется вдоль волокна (Швей¬ 
цер, Ласкер, 1978). 

В 1980 г. были получены новые фотографии области, и сравнение их с 
фотографиями 1976 г. позволило выявить собственное движение волокна 
из центра со скоростью д = 0,39 ± 0,0б"/год, что соответствует 2300 км • с” 1 
(Хессер и ван ден Берг, 1981). Средняя скорость расширения, определяе¬ 
мая размером и возрастом, составляет <д> = 0,83"/год или 5400 км • с -1 . 
Как и в случае СН Тихо Браге, соотношение между средней и наблюдаемой 
мгновенной скоростью расширения д/</і> = 0,47 согласуется с предполо¬ 
жением об адиабатической стадии, но может быть объяснено и влиянием 
возвратной ударной волны, если остаток находится в более ранней стадии, 
переходной между свободным разлетом и адиабатическим расширением. 
Второе предположение лучше согласуется с результатами наблюдений в 
рентгеновском диапазоне. 

Спектр рентгеновского излучения более жесткий в оболочке, чем в 
центральной области (см. Пай и др., 1981; Галас и др., 1982; Вартанян 
и др., 1985 и ссылки там). В предположении ионизационно равновесной 
плазмы спектр соответствует Т е ^5 • ІО 7 К на фронте и 7^ ~ 1,8 - 10 6 К 
внутри; плотность плазмы 0,30,6 см -1 в оболочке и п е « 1 см' 3 
во внутренней области. В отсутствии ионизационного равновесия спектр 
представляется излучением плазмы одной температуры Т е = ІО 8 К. Широ¬ 
кая эмиссионная деталь в области 0,59 кэВ (см. рис. 38), является блендой 
линий О VII и О VIII, что подтверждает тепловой характер излучения. 
Мелькавшие в литературе сообщения о нетепловом спектре СН 1006 г. 
скорее всего были связаны с некорректным выделением рентгеновского 
излучения старого остатка сверхновой Петля Волка, проектирующегося 
на СН 1006 г. Двукомпонентная структура спектра и изображение остатка 
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в рентгеновском диапазоне согласуются с переходом из стадии свободного 
разлета в стадию адиабатического торможения: высокотемпературная 
оболочка низкой плотности, вероятно, обусловлена излучением сгребенно¬ 
го околозвездного газа, а низкотемпературная внутренняя область представ¬ 
ляет собой выброшенный газ, нагретый возвратной ударной волной. Масса 
горячей плазмы достигает 5—15 М а по оценке Пая и др. (1981) и ~3 М @ 
по данным Галаса и др. (1982). Обе оценки дают верхнюю границу, так 
как не учитывают неоднородное распределение плотности и возможное 
отклонение от ионизационного равновесия*) . 

В ультрафиолетовом спектре голубого субкарлика, проектирующегося 
на центральную область остатка, обнаружены сильные и широкие линии 
поглощения Fell 2385 А, 2590 А и другие более слабые (By и др., 1983). 
Центр тяжести линий не смещен относительно нулевой скорости, ширина 
составляет около 70 А, т.е. ІО 4 км • с" 1 в шкале лучевых скоростей. Здесь 
же наблюдаются смещенные в красную сторону линии Si II, Si III и Si IV; 
смещение соответствует и*5 ■ ІО 3 км с -1 . Такие скорости являются 
прямым доказательством того, что поглощение происходит в расширяю¬ 
щейся оболочке сверхновой. 

Сам факт обнаружения сильных линий поглощения железа знаменателен. 
В рамках радиоактивной теории сверхновых I типа уже давно остро стоит 
вопрос, почему нет сильных линий Fe в спектрах рентгеновского излучения 
остатков СН Тихо Браге, Кеплера и СН 1006 г., где непосредственно наблю¬ 
дается выброшенное вещество, существенную часть которого должно 
составлять железо. Наблюдения By и др. (1983) прояснили ситуацию. 
Железо в выбросе действительно присутствует, причем в большом ко¬ 
личестве; по оценке авторов, правда очень грубой, выброс в основном 
состоит из железа и масса его составляет около 1 М е . Отсутствие призна¬ 
ков высокоионизованного железа в рентгеновском излучении СН 1006 г. 
связано с тем, что наблюдается свободно разлетающееся вещество выброса, 
еще не нагретое возвратной ударной волной. Согласовать это с предшест¬ 
вующим заключением о начальной стадии торможения можно, если пред¬ 
положить неоднородный выброс: разреженную оболочку и плотные ком¬ 
пактные сгустки. В этом случае газ оболочки уже начал тормозиться и 
нагрет возвратной волной, а плотные сгустки еще разлетаются свободно. 
Кстати отметим, что клочковатая структура выброса согласуется с наблю¬ 
даемым сильным смещением линий кремния: в направлении субкарлика 
поглощающее вещество есть только на передней стороне расширяющейся 
оболочки и отсутствует на задней. 

Звездный остаток вспышки Сверхновой 1006 г. не обнаружен. Был 
заподозрен в качестве остатка взрыва упомянутый голубой субкарлик, 
но тот факт, что линии поглощения железа в его спектре образованы газом 
на обеих сторонах расширяющейся оболочки, свидетельствует, что звезда 
расположена дальше остатка. Поиски теплового излучения возможной 

*) Примечание в корректуре. После прохождения возвратной ударной волны 
внутренние слои расширяющегося выброса оказываются менее плотными, чем 
внешние. С учетом такой слоевой стратификации горячей плазмы Гамильтон и др. 
(1985) нашли массу выброса в остатках СН 1006 г.. Тихо Браге и Кеплера около 
1 М е ; принималось Т е « Г,- и n e kT e = const, см. § 7. Эта модель объясняет и вид 
спектра рентгеновского излучения СН 1006 г. 
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нейтронной звезды в рентгеновском диапазоне дали верхний предел черно- 
тельной температуры поверхности Т <8 • ІО 5 К (Пай и др., 1981). 

Итак, в Галактике наблюдаются три молодых остатка СН I. Физические 
условия в каждом из них мы более или менее уложили в рамки современ¬ 
ных представлений о начальной фазе разлета оболочки. Попытаемся теперь 
рассмотреть их как единый класс объектов в близкой стадии развития, 
хотя такое рассмотрение, пожалуй, ставит больше вопросов, нежели отве¬ 
чает на них. 

Нам сильно повезло в том, что тип этих сверхновых достаточно надежно 
определен путем реставрации кривых блеска, поскольку, вопреки ожида¬ 
нию (вспомним, что отсутствие линий водорода в спектре является основой 
классификации сверхновых I типа), бальмеровские линии водорода при¬ 
надлежат к сильнейшим в спектре остатка СН Кеплера, а в остатках СН 
1006 г. и Тихо Браге других эмиссионных линий вообще нет. Будучи уве¬ 
ренными в идентификации типа сверхновой, мы приходим к единственно 
разумному объяснению этого противоречия: в оптическом диапазоне 
выброшенное при вспышке вещество в этих объектах просто не наблюда¬ 
ется! Действительно, согласно Киршнеру и Шевалье (1978), Бычкову и 
Лебедеву (1979), Шевалье и др. (1980) чисто водородный спектр СН Тихо 
Браге и СН 1006 г. обусловлен ударным возбуждением до ионизации 
нейтральных атомов, пересекающих фронт ударной волны в межоблачной 
среде. (Мы вернемся к этому вопросу в § 7.) Широкая компонента баль- 
меровских линий является следствием обмена зарядом между высоко¬ 
скоростными протонами за фронтом и медленными нейтральными атома¬ 
ми. (Поскольку эффективность перезарядки сильно зависит от скорости 
фронта, отсутствие широкой компоненты линии Н а в остатке СН 1006 г. 
иногда интерпретируется как доказательство высокой скорости расшире¬ 
ния оболочки (Ласкер, 1981). Но наблюдения дают более высокую ско¬ 
рость расширения СН Тихо Браге, и нам кажется более правдоподобным 
тривиальное объяснение — широкая компонента линий Н а и Нд в СН 1006 г. 
просто оказалась ниже предела обнаружимости. Действительно, яркость 
узкой линии Н а в остатке СН 1006 г. примерно в 17 раз ниже, чем в остатке 
СН Тихо Браге, и соотношение полных интенсивностей широкой и узкой 
компонент линии в последнем близко к 1. Учитывая, что количественная 
интерпретация механизма излучения широких чисто бальмеровских линий 
пока достаточно неопределенна, преждевременно использовать отсутствие 
широкой линии для оценки скорости остатка.) 

Спектр свечения волокон и конденсаций СН Кеплера больше похож на 
старые, нежели на молодые остатки сверхновых. Мы увидим в § 6, что 
наблюдаемые в СН Кеплера отношения интенсивностей: 7[ N11 |// Ha = 2,3; 
^[SII ]/Ч = 0 ’ 5 ; h Ош]Днл =4,3 — типичны для старых оболочек; сходная 
интенсивность линий [Fell] и [Felll] наблюдается в старых объектах 
IC443 и N49. Это объясняется аномально высокой плотностью в компакт¬ 
ных сгустках звездного или межзвездного вещества, что вызывает быстрое 
высвечивание газа за фронтом ударной волны. Таким образом, яркие 
конденсации СН Кеплера демонстрируют эволюционно более позднюю 
стадию взаимодействия ударной волны с окружающим газом. 

В рентгеновском диапазоне выделяется остаток СН 1006 г., в спектре 
которого отсутствуют линии тяжелых элементов. Скорее всего это связано 
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с тем, что выброс здесь сильно клочковатый и плотные ’’осколки” звезды, 
богатые тяжелыми элементами, еще разлетаются без торможения и не 
нагреты ударной волной. Во всяком случае наблюдения линии Fell в погло¬ 
щении, о чем говорилось выше, подтверждают такую интерпретацию. 

Рентгеновские наблюдения показали, что масса излучающего газа в 
трех остатках достаточно велика (см. табл. 5). И если в отношении Сверх¬ 
новой Тихо Браге можно считать, что рентгеновское излучение обусловлено 
сгребенным межзвездным газом, то в двух объектах, расположенных на 
высоте z = 300—400 пк над плоскостью Галактики, для такого объяснения 
приходится предполагать случайную локализацию сверхновых в плотных 
облаках, что маловероятно. Альтернативное объяснение: интенсивная 
потеря вещества звездой до вспышки плохо согласуется с представлениями 
о пред сверхновых I типа как о маломассивных звездах (см. с. 38). 

Пока наблюдаются только три молодых остатка СНІ, трудно сказать, 
какой из них является нормой, а какой — отклонением от нормы. С этой 
точки зрения очень интересны результаты Туохи и др. (19836), выделив¬ 
ших в Большом Магеллановом Облаке четыре остатка с преобладающими 
бальмеровскими линиями водорода в спектре. Параметры этих остатков 
приведены в табл. 5. По-видимому, два из них, 0505—67,9 и 0548—70,4 
являются старыми оболочками, о чем свидетельствуют их радиус R s = 
= 20-30 пк, масса М = 50-100 М ѳ и наличие слабых линий [0111] в спектре. 
Объекты 0519—69,0 и 0509—67,5 являются аналогом молодых галакти¬ 
ческих СН I. В спектре нет иных линий, кроме Н а и ; у первого наблюда¬ 
ется, а у второго возможно наблюдается широкая компонента линии Н а . 
Определяемая ею скорость ударной волны ~2900 км • с -1 соответствует 
возрасту остатка около 500 лет в предположении адиабатического расши¬ 
рения. Как видим, объект близок по своим параметрам к остаткам СН 
1006 г. и Тихо Браге и, по всей вероятности, является самым проэволю- 
ционировавшим из них. Поэтому отклонением от нормы следует считать 
оптический спектр остатка СН Кеплера, и отклонение это связано с ано¬ 
мально высокой плотностью газа (звездного или межзвездного происхож¬ 
дения) в области сверхновой. 

Суммировать представленные результаты наблюдений молодых незатор- 
мозившихся остатков сверхновых I типа можно следующим образом. 
Объекты этого типа характеризуются ярко выраженной оболочечной струк¬ 
турой и тепловым спектром рентгеновского излучения. Ни в одном из них 
не найден звездный остаток — пульсар или нейтронная звезда. Масса горячего 
газа достигает нескольких масс Солнца. Плотность окружающего газа выше 
средней для большой высоты над плоскостью Галактики, где расположены 
два из трех объектов. Это позволяет заподозрить истечение вещества пред¬ 
сверхновой, но пока четких наблюдательных доказательств нет. Наличие 
на периферии оболочек тонких волокон с чисто бальмеровским спектром 
и широкими линиями, если только мы правильно понимаем их происхож¬ 
дение, свидетельствует, что окружающий газ, звездный или межзвездный, 
не ионизован полностью при йспышке. Отсутствие окружающего ионизо¬ 
ванного гало отличает остатки СН I от двух других типов молодых 
остатков, к рассмотрению которых мы перейдем в § § 3 и 4. 
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§ 3. ОСТАТКИ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ II ТИПА: 

КРАБОВИДНАЯ ТУМАННОСТЬ (1054 Г.) ИЗС58 (И81 Г.) 

Крабовидная туманность была открыта в 1731 г. английским врачом — 
любителем астрономии Джоном Бэвисом; в 1758 г. Шарль Мессье незави¬ 
симо повторил открытие и этот ’’туманный объект” стал объектом № 1 в 
его известном каталоге. А двести лет спустя, когда Хаббл впервые осознал 
связь Крабовидной туманности со Сверхновой 1054 г., она надолго стала 
’’объектом номер один” всей современной астрофизики и до сих пор про¬ 
должает озадачивать и теоретиков, и экспериментаторов. Крабовидной 
туманности и связанным с нею проблемам были полностью посвящены 
Симпозиум № 46 Международного астрономического союза и симпозиум 
’’Крабовидная туманность и связанные с ней остатки сверхновых” (1985); 
природа остатка обсуждается в монографии Шкловского, 1976а (см. также 
Тримбл, 1983). 

Мы не будем останавливаться на давно известных фактах, а рассмотрим 
лишь новые результаты, проясняющие место Крабовидной туманности в 
ряду других остатков сверхновых. 

Оптическое излучение остатка состоит из двух компонент принципиаль¬ 
но разной природы: ярких волокон и аморфной туманности. В волокнах 
сосредоточена основная масса, они образуют толстую оболочку размером 
5' X 7* (радиус около 2 пк при расстоянии 2 кпк) и излучают чисто реком¬ 
бинационный спектр. Непрерывное излучение аморфной туманности обус- 



20 s 

Рис. 15. Крабовидная туманность: яркие волокна и аморфное свечение показаны на 
фоне радиоизофот на частоте 2-3 ГГц (Райт. Форстер, 1980) 
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Рис. 16. Сводные спектры синхротронного излучения Крабовидной туманности и 
0540-69,3 


ловлено синхротронной эмиссией ультрарелятивистских электронов. Эта 
идея была высказана Шкловским в 1953 г., а 15 лет спустя был открыт 
пульсар в Крабовидной туманности - источник релятивистских частиц 
и магнитного поля. Сейчас синхротронный механизм излучения Крабовид¬ 
ной туманности твердо установлен и доказан, например, поляризационными 
измерениями, во всем диапазоне от радио- до рентгеновского и 7-излуче- 
ния, т.е. от ІО 7 до ІО 23 Гц. Спектр синхротронного излучения Крабовидной 
туманности показан на рис. 16; использованы данные Марсдена и др. (1984), 
Манчанда и др. (1982), Июдина и др. (1984). Перелом в области ІО 13 Гц 
обусловлен синхротронными потерями. Зная возраст туманности, находим 
по частоте перелома из соотношения (9.7)*) напряженность магнитного 
поля в Крабовидной туманности Я = 3 ■ 10 -4 Э. Интегральная мощность 
синхротронной эмиссии Крабовидной туманности во всем диапазоне энер¬ 
гий составляет около (2—3) • ІО 38 эрг • с -1 . Темп потери энергии враще¬ 
ния центральным пульсаром PSR 0531 + 21 может быть получен по наблю¬ 
даемому периоду Р = 0,033 с и замедлению вращения Р = 423 • 10 _1 5 с • с -1 
(см. § 9): L = 4п 2 ІР~ 3 Р, где / — момент инерции, определяющий э :ергию 
вращения L = 0,5 Ій 2 , SI — угловая скорость. Для пульсара в Крабовид¬ 
ной туманности имеем I ІО 45 г • см 2 , L (3 - 5) - ІО 38 эрг ■ с" 1 , т.е. 
потеря энергии вращения пульсара достаточна для поддержания наблюдае- 


*) Здесь и в дальнейшем автор иногда пользуется соотношениями, введенными 
в последующих разделах. 
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мой мощности синхротронного излучения туманности. Заметим, что пуль¬ 
сар PSR 0531 + 21 — третий по скорости вращения и второй по скорости 
замедления вращения из трех сотен известных пульсаров, что объясняет 
высокую яркость синхротронного излучения туманности. 

Рентгеновское излучение Крабовидной туманности сосредоточено в об¬ 
ласти размером 1 — 2', существенно меньшего размера, чем радиоисточник 
и аморфная туманность, и смещено в сторону ’’центрального жгута”, появ¬ 
ление которого, вероятно, связано со ’’свежей” порцией релятивистских 
частиц, выброшенных пульсаром. Такая структура согласуется с разным 
временем синхротронныя потерь релятивистских частиц, излучающих в 
радио- и рентгеновском диапазонах. Рентгеновское излучение поляризова¬ 
но; в области 2,6-5 кэВ, р = 19-20% (Вейскопф и др., 1978), что под¬ 
тверждает его синхротронную природу. Тепловое излучение горячей плазмы 
остатка также обнаружено, но его интенсивность не превышает 2% интен¬ 
сивности синхротронного излучения в области 4—50 кэВ и не более 8% в 
области 0,5 кэВ (Правдо, Серлемитсос, 1981). Линии высокоионизованных 
элементов в спектре не найдены, единственная мелкомасштабная деталь 
в области 73 кэВ, вероятно, обусловлена циклотронным излучением магни¬ 
тосферы пульсара (Манчанда и др., 1982). Хамеури и др. (1983) не обнару¬ 
жили линии ни на 73 кэВ, ни на 400 кэВ (о ней также были сообщения в 
литературе), так что, возможно, это излучение переменно. 

В радиодиапазоне новые результаты получены благодаря высокому 
угловому разрешению современных радиотелескопов. (И в этом Крабовид¬ 
ная туманность оказалась уникальным объектом, поскольку покрытия 
Луной позволили еще на заре радиоастрономии наблюдать этот остаток 
с разрешением, далеко опережающим свое время.) Радиоизображения на 
частоте 2,7, 5 и 23 ГГц с разрешением в несколько угловых секунд обна¬ 
руживают хорошее совпадение тонких деталей с оптическими волокнами 
(Свинбэнк, Пулей, 1979; Свинбэнк, 1980; Райт, Форстер, 1980; Мак Леан 
и др., 1983). Но при увеличении углового разрешение сходство исчезает: 
в радиодиапазоне отсутствуют детали размером менее 0,1 пк, наблюдаемые 
в большом количестве в линиях оптического диапазона и, возможно, в 
оптическом континууме (Вилсонидр.,1985а). Различие мелкомасштабной 
морфологии синхротронного оптического и радио-излучения, если оно под¬ 
твердится, очень важно для анализа природы магнитного поля туманности, 
так как позволяет судить о возможном различии поля, в которое ’’впрыс¬ 
киваются” старые релятивистские частицы, ответственные за радиоизлуче¬ 
ние, и молодые, ответственные за оптическую эмиссию. 

Спектр радиоизлучения одинаков в волокнах и в межволоконной среде, 
наклон а = —0,26 сохраняется вплоть до инфракрасной области (~ 10 13 Гц), 
см. рис. 16. Деполяризация в области 2,7—5 ГГц коррелирует с яркими 
волокнами на приближающейся стороне оболочки, т.е. связана с плазмой 
волокон (Велусами, 1985). Направление вектора поляризации в целом сов¬ 
падает с направлением ярких волокон. 

Важная закономерность, хотя и была заподозрена давно, подтверждена 
и может быть правильно интерпретирована лишь сейчас. На внешней грани¬ 
це туманности уменьшается степень линейной поляризации радиоизлучения 
и растет спектральный индекс (Матвеенко, 1966; Велусами, Сарма, 1977; 
Велусами, 1985; Агафонов и др., 1985). Современные наблюдения на деци 



метровых волнах уверенно выявляют оболочечную структуру туманности, 
оболочка толщиной AR/R = 0,25 совпадает с оптической волокнистой 
оболочкой (Матвеенко, 1984). Эти факты свидетельствуют, что Крабовид¬ 
ная туманность по сути представляет собой очень молодой комбинирован¬ 
ный остаток сверхновой (см. § 9) : центральный плерион окружен форми¬ 
рующейся оболочкой с более крутым спектром и низкой степенью поля¬ 
ризации. 

Вокруг пульсара наблюдается локальный минимум яркости синхротрон- 
ного рентгеновского радио- и оптического излучения и уменьшение степе¬ 
ни линейной поляризации. Вероятно, плазма с магнитным полем выметена 
из этой области пульсарным ветром (Бринкман и др., 1985). Силовые 
линии магнитного поля в центре в проекции имеют вид концентрических 
окружностей вокруг пульсара (Шмит, Ангел, 1979), что подтверждает идею 
Кардашева (1964) об образовании поля туманности путем запутывания 
силовых линий поля быстро вращающейся сколлапсировавшей централь¬ 
ной звезды. 

Сверхновую 1054 г. первоначально относили к типу I. Восстановив кри¬ 
вую блеска по записям очевидцев и используя новые, более надежные оцен¬ 
ки межзвездного поглощения, Псковский (1978а) и Шевалье (1977а) при¬ 
шли к заключению, что вспышка была II типа. Однако Крабовидная туман¬ 
ность отличается от других исторических остатков аномально низкой ско¬ 
ростью расширения: средняя скорость разлета ярких волокон около 
1400 км • с -1 , в то время как скорость выброса, определяемая спект¬ 
ром сверхновых в максимуме блеска, составляет (5 — 10) • ІО 3 км ■ с -1 . 
Говорить о возможном терможении оболочки не приходится, так как сис¬ 
тема ярких волокон движется с ускорением. Для объяснения низкой ско¬ 
рости расширения Шкловский (1978) предположил, что яркие волокна 
являются веществом выброшенной до вспышки внешней оболочки звезды, 
типа планетарной туманности, которая была ускорена ударной волной, 
вызванной последующей вспышкой. Шевалье (1977а), наоборот, считает 
волокна самыми внутренними, сброшенными с низкой скоростью слоями 
мантии звезды. В рамках обеих гипотез вокруг Крабовидной туманности 
должна наблюдаться внешняя слабая оболочка размером около 10—15 пк, 
образованная ударной волной, распространяющейся с характерной для 
сверхновых II типа скоростью (5—6) • ІО 3 км • с -1 . И хотя эта внешняя 
быстрая оболочка пока не найдена, появились наблюдательные свидетельст¬ 
ва того, что скорость движения газа в остатке СН 1054 г. и, возможно, его 
реальный размер должны быть увеличены по сравнению с прежними зна¬ 
чениями. 

В 1977—1979 гг. с помощью 4-метрового англо-австралийского телеско¬ 
па была получена серия спектрограмм, перекрывающих все поле туманнос¬ 
ти (в общей сложности измерены скорости более 3000 волокон), что позво¬ 
лило построить пространственную модель туманности на качественно но¬ 
вом уровне (Кларк и др., 1983). Выяснилось, что толстая волокнистая 
оболочка не равномерно или хаотически заполнена волокнами, но имеет 
четко выраженную структуру, схематически представленную на рис. 17. 
Оболочка состоит из яркого внутреннего слоя и слабого внешнего и окру¬ 
жена протяженным гало. Толстая двухслойная оболочка ограничена двумя 
концентрическими волокнистыми поверхностями: внутренняя расширяет- 

45 



Рис. 17. Схема Крабовидной туманно¬ 
сти по данным Кларка и др. (1983). 
Густой штриховкой показано яркое 
синхротронное излучение внутри 
волокнистой оболочки, редкой - сла¬ 
бое синхротронное излучение между 
внутренней и внешней системами 
волокон, волнистыми штрихами - 
слабое гало 


ся со средней скоростью 720 км - с -1 , внешняя — 1800 км • с -1 ; диаметр 
внутренней в направлении север-юг равен 135", внешней - 340". Волокна 
в оболочке имеют преимущественно тангенциальное направление, но наблю¬ 
дается несколько радиальных перемычек. Распределение лучевых скоростей 
вдоль большой и малой осей симметрично, что говорит о малом наклоне 
эллиптической туманности к картинной плоскости Отчетливо выявляется 
стратификация волокон в пределах оболочки не только по яркости и ско¬ 
рости, но и по спектру свечения. Двойная оболочка с перемычками хорошо 
видна в линиях бальмеровской серии, [ОН] и [ОШ]; в линиях Не излуча¬ 
ет только внутренняя часть оболочки. Наблюдаемая стратификация, по всей 
вероятности, отражает структуру выброса: разные слои звезды с разным 
химическим составом разлетаются с разной скоростью. 

Аморфная туманность резко меняет яркость на внутренней границе 
волокнистой оболочки: в центральной части сосредоточено яркое синхро¬ 
тронное излучение, слабое аморфное свечение наблюдается вплоть до 
расстояния 5,4 от центра, т.е. достигает границы внешней оболочки. Это 
подтверждает представления, развитые Пикельнером (1961), согласно 
которым сеть ярких волокон ’’сдерживает” магнитное поле и релятивистс¬ 
кие частицы, ответственные за синхротронное излучение яркой аморфной 
туманности. Частицы с полем, просачивающиеся сквозь внутренние яр^ие 
волокна, вызывают свечение более слабого синхротроиного ’’плато” между 
внутренней и внешней волокнистыми оболочками. 

На высококонтрастных фотографиях в линии за пределами яркой 
Крабовидной туманности обнаружено слабое гало, размером около 12' X 28 ( 
(Мардин, Кларк, 1981). Яркость гало плавно падает с увеличением 
расстояния от границы туманности, средняя яркость в линии Н а равна 
~2 • ІО -7 эрг • см -2 • с -1 • ср -1 и соответствует при фотоионизационном 
возбуждении ME 10 см _6 /пк и массе около 8 М е . Кларк и др. (1983) 
нашли слабое свечение гало в линии [ОШ]. 

Вообще говоря, наличие гало еще не является свидетельством существо¬ 
вания предсказанной быстрой внешней оболочки, движущейся с нормаль¬ 
ной для СН II скоростью. Гало может быть образовано газом ветра массив¬ 
ной предсверхновой, ионизованным при вспышке или ультрафиолетовым 
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излучением аморфной туманности. Плавное падение яркости наружу и при¬ 
веденная выше оценка массы согласуются с такой интерпретацией. Решаю¬ 
щим тестом могут служить детальные исследования кинематики и рентге¬ 
новского излучения гаЛо: если это газ, нагретый ударной волной, его ско¬ 
рость и температура должны соответствовать ожидаемой скорости фронта 
около (5—6) • ІО 3 км • с" 1 . И такие скорости уже обнаружены в Крабовид¬ 
ной туманности: Генри, Мак Алпин и Киршнер (1982) наблюдали слабые 
детали в крыльях кислородных линий на лучевых скоростях+5500—+6600 

и -4800-7200 км ■ с -1 в линии [ОН] и -2300-4700 км с -1 в линии 

[ОШ] (красные крылья последней не наблюдались из-за блендирования). 
Ширина этих высокоскоростных деталей соответствует ~300 - 500 км -с' 1 . 
Газ, движущийся с высокой скоростью, наблюдался в яркой туманности, а 
не за ее пределами, однако не только в волокнах, но и в среде между ними. 
И еще одно подтверждение высокоскоростных движений в Крабовидной 
туманности: в инфракрасном спектре одного из ярких волокон, движуще¬ 
гося с лучевой скоростью —200 ± 60 км • с -1 , наблюдаются слабые детали, 
отождествленные с линиями Н а и [SII] , смещение которых соответствует 
скорости 5200 км • с -1 (Деннефельд, Пекино, 1983). 

Еще раз подчеркнем' - пока речь идет о высокоскоростных движениях 
в пределах яркой Крабовидной туманности. Однако тот факт, что высоко¬ 
скоростной газ наблюдается между волокнами и ширина высокоскорост¬ 
ных деталей невелика, вообще говоря, может быть следствием проекции 
на яркую туманность внешней быстрой слабой оболочки, предсказанной 
теорией. По данным наблюдений Кларка и др. (1983), максимальные ско¬ 
рости газа за пределами яркой туманности соответствуют +3600 км ■ с -1 
или -2400 км • с -1 в зависимости от интерпретации спектров. Эта скорость, 
вдвое превышающая скорость разлета яркой двухкомпонентной оболочки, 
связывается с очень слабыми деталями изображения за границей Крабовид¬ 
ной туманности. 

Если предсказанная быстрая ударная волна ушла за пределы яркой 
туманности, она должна нагреть окружающий газ до температуры ~10 7 К. 
Поэтому определенные надежды возлагались на наблюдения орбитальной 
рентгеновской обсерватории ’’Эйнштейн”, но они не оправдались. Слабое 
галоподобное свечение вокруг яркого рентгеновского источника может 
наблюдаться вследствие рассеяния на межзвездной пыли и на зеркале 
телескопа (Харнден, 1983). 

В радиодиапазоне слабая далекая оболочка тоже не найдена. Радиояр¬ 
кость на частоте ѵ = 1,4 ГГц резко падает за границей оптических волокон 
до значения < 0,6 • ІО -20 Вт • м -2 • Гц -1 • ср -1 , что не превышает 4 • ІО -4 
интегральной яркости туманности (Велусами, 1984; Матвеенко, 1984). 

Систематические исследования спектра свечения волокон Крабовидной 
туманности проводятся уже более 40 лет (см. Проник, 1963; Дэвидсон, 
1979; Головатый, Проник, 1977; Фезен, Киршнер, 1982; Генри, Мак Алпин, 
1982; Пекино, Деннефельд, 1983 и ссылки в этих работах). Самые яркие 
линии в спектре - [ОН], [ОШ], [Nil], [SII], Hell, НеІ, СІИ], CIV, HI, не¬ 
сколько слабее линии [Neill], [АгШ], [Fell], [Felll], [FeV], [FeVII], 
Cl, [OI]; простое перечисление наиболее заметных спектральных линий 
свидетельствует о сильной стратификации условий ионизации и возбужде¬ 
ния в волокнах. И хотя анализ сильно усложняется блондированием линий 
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разных волокон на луче зрения, движущихся с разной лучевой,скоростью, 
ряд выводов о физических условиях в волокнистой оболочке сделан до¬ 
статочно определенно. Температура газа в области свечения [ОШ], опре¬ 
деляемая из отношения линий /5007+4959/^4363 по современным фото¬ 
электрическим измерениям, меняется в пределах 11 000-16 000 К, в облас¬ 
ти свечения [ОН] - в пределах 7700-16 000 К, в области [SI1] - 
7000—13 000 К и в области [Nil] - около 9600 К. Электронная плотность 
в волокнах заключена в интервале 500—3000 см -3 (найдена по относитель¬ 
ной интенсивности линий дублета [SII] ). Отмечено систематическое изме¬ 
нение отношения интенсивностей [ОШ]/[ОН] с расстоянием от центра; 
отношение [ОШ]/Н^ меняется от 3 до 45 при среднем значении 15; отно¬ 
шение [Nil] /Но, - от 0,44 до 19. Существенно меняется также отношение 
интенсивностей НеІ (5876 А)/Н а и Hell (4686 А)ІЩ. 

Химический состав волокон молодых остатков, в которых непосредст¬ 
венно наблюдается выброшенное при вспышке вещество, чрезвычайно 
важен для понимания природы сверхновых Поэтому детальные фотоиониза- 
ционные модели волокон Крабовидной туманности строятся многими ав¬ 
торами. Основные выводы, сделанные уже более 10 лет назад, сводятся 
к следующему: 

1. В отличие от других остатков сверхновых, свечение волокон Крабо¬ 
видной туманности является чисто фотоионизационным, ударное возбуж¬ 
дение на фронте волны может не учитываться. Источником ионизующего 
излучения является синхротронное ультрафиолетовое излучение централь¬ 
ной аморфной туманности. 

2. Относительное содержание Не/Н значительно выше нормального. 

3. Обилие тяжелых элементов близко к норме, но определяется очень 
неуверенно. 

Наиболее аккуратный анализ свечения волокон туманности провели 
Генри, Мак Алпин (1982) и Пекино, Деннефельд (1983); в их работах 
использованы современные значения сечений всех элементарных процес¬ 
сов и прямые внеатмосферные измерения потока ионизующего излучения. 
Вариации интенсивностей линий наиболее обильного элемента — гелия, 
согласно Генри и Мак Алпину, отражают различия химического состава, 
а не условий возбуждения. Наблюдаются и систематические различия - 
содержание Не на внутренней поверхности яркой волокнистой оболочки 
в несколько раз выше, чем на внешней, - и хаотические. Нижняя граница 
относительного обилия соответствует N(He)/N(H) > 4Q. Для этого отноше¬ 
ния определена масса ионизованного газа в волокнах: М иониз = 0,52А/® и 
нейтрального: М нейтр = 0,65 М 0 . Сходное значение полной массы системы 
волокон М = 0,5— 2,5Л/ Ѳ давали и более ранние оценки, основанные на 
анализе спектра свечения и яркости волокон. Напомним, что массу туман¬ 
ности М ~ 0,1 —0,5 Л/ ѳ Пикельнер (1956) (см. также Шкловский, 1976а) 
получил из независимых соображений, приняв, что ускорение системы во¬ 
локон обусловлено давлением магнитного поля. 

Обилие тяжелых элементов в волокнах туманности определяется менее 
уверенно. По данным Генри и Мак Алпина, содержание С близко к плазме 
солнечного состава, содержание N и О в 2 — 3 раза ниже нормы, обилие 
S и Ne ближе к норме, но тоже понижено. Согласно Пекино и Деннефельду, 
напротив, обилие тяжелых элементов выше нормального, по отношению 
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к кислороду содержание азота, вероятно, ниже нормы, неона — выше, а 
углерода — близко к норме. Последние оценки лучше согласуются с пред¬ 
положением о массивной предсверхновой. Разногласия ’’теоретических” 
расчетов спектра волокон Крабовидной туманности велики, особенно это 
относится к химическому содержанию тяжелых элементов. И хотя анализи¬ 
руются разные волокна, и спектры их получены с разной апертурой, а это 
существенно при сильной стратификации условий внутри волокон, разли¬ 
чия результатов скорее отражают несовершенство моделей. 

Классический оптический диапазон спектрофотометрических исследова¬ 
ний туманности продолжен в ультрафиолетовую (Дэвидсон и др., 1982) и 
ближнюю инфракрасную области (Деннефельд и Пекино, 1982; Генри и др., 
1984); наблюдения по крайней мере девяти волокон охватывают интервал 
3700-10000 А. Для определения содержания углерода в остатке перспек¬ 
тивны наблюдения ультрафиолетовой области спектра с сильными линиями 
СІѴ 1549 А, СІИ 1908 А и Hell 1640 А. Строгого анализа, такого как для 
видимой области, пока нет, но грубая оценка дает отношение содержа¬ 
ния С к О в пределах 0,5 < УѴ(С) /УѴ(О) < 1,5 и количество Не выше 
нормы. 

В инфракрасной области наблюдаются самые сильные линии железа 
в спектре остатка: интенсивность [Fell] 8617 А составляет около 25% ин¬ 
тенсивности Н^. Изменения яркости линий [Fell], [SII] 6717—31 А и 
[Nill] 7378 А коррелируют друг с другом; судя по потенциалу ионизации 
(7,9 эВ, 10,4 эВ и 7,6 эВ соответственно) эти три линии излучаются в одной 
и той же области волокон, где водород находится в нейтральном состоянии. 
Отношение интенсивностей ультрафиолетовых и инфракрасных линий 
[ОН] 7325 и 3727 А дает электронную температуру в волокнах Т е = 
= (6-10) • ІО 3 К в согласии с оценками по линиям видимой области спект¬ 
ра. Генри и др. (1984) убедительно показали, что при такой температуре 
и плотности п е ** ІО 3 см -3 содержание никеля по отношению к железу 
оказывается в десятки раз выше, чем в плазме солнечного состава, 
ЛД№) /yV(Fe) = 43 ± 18 в среднем по спектрам 14 волокон. При этом отно¬ 
шение содержания никеля к сере в 3—23 раза выше солнечного, а железа 
к сере — в несколько раз ниже (обилие серы мало отличается от нормаль¬ 
ного ее количества в Солнце). Факт аномально высокого содержания 
никеля в волокнах Крабовидной туманности чрезвычайно важен, посколь¬ 
ку он может отражать повышенное содержание элементов группы железа 
в выбросе. Для проверки этого предположения был проведен аналогичный 
анализ спектров Туманности Ориона, но оказалось, что и в этой классичес¬ 
кой области НИ обилие Ni/Fe повышено на порядок, Fe/S ниже нормы, 
Ni/S - близко к плазме солнечного состава (Генри, 1984). Видимо, необ¬ 
ходима ревизия условий возбуждения и слипания в пылинки Ni и Fe, рав¬ 
но как и дальнейшие измерения этих линий в областях НІІ, в которых нет 
оснований ожидать обогащения продуктами нуклеосинтеза из-за вспышек 
сверхновых. 

Интенсивность линии [СІ] 9850 А в большинстве исследованных воло¬ 
кон Крабовидной туманности оказалась в несколько раз выше, чем пред¬ 
сказывает чисто фотоионизационный механизм излучения. Возможно, 
свечение [СІ] частично обусловлено ударным возбуждением при столкно¬ 
вении с нейтральными атомами водорода (Генри и др., 1984). 


4. Т.А. Лозинская 
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Рис. 18. .Выброс на севере Крабовидной туманности: фотография в линии [ОШ] 
получена Галлом и Фезеном (19821 


Крабовидная туманность продолжает ставить новые вопросы: за приме¬ 
рами не надо далеко ходить. Пытаясь найти внешнюю слабую оболочку. 
Галл и Фезен (1982) получили так называемые ’’глубокие” фотографии 
(специальные высококонтрастные фотографии с предельно большой экспо¬ 
зицией через узкополосные фильтры для выявления слабых эмиссионных 
деталей). Фотографии в линиях [ОШ] иН„+ [Nil] выявили поразитель¬ 
ную морфологию: четкий прямолинейный выброс на севере шириной около 
45" (0,4 пк), который прослеживается примерно на 80" от границы яркой 
туманности. Впервые эта деталь была обнаружена ван ден Бергом еще в 
1970 г., но структура выброса стала отчетливой только сейчас. Судя по изо¬ 
бражению в картинной плоскости (см. рис. 18), это полый цилиндр с тон¬ 
кими стенками, его прямолинейные коллинеарные границы удивительны 
на фоне хаотической структуры остальных волокон. Выброс никак не 
связан с волокнами туманности и его направление не проходит через пуль¬ 
сар: ось выброса смещена примерно на 30—35"к востоку от пульсара 
и примерно на 10—15" относительно центра разлета волокон. 

Спектральные наблюдения Шулла и др. (1984) уверенно выявили рас¬ 
щепление линий, соответствующее расширению цилиндра со скоростью 
360 км • с" 1 . Собственные движения отдельных уалов стенок цилиндра, 
измеренные Фезеном (1985), свидетельствуют, что выброс удлиняется 



вдоль большой оси со скоростью около 4000 км ■ с' 1 . Обе оценки дают 
кинематический возраст около 600 лет, т.е. показывают, что выброс сфор¬ 
мировался значительно позже вспышки сверхновой. 

Спектр свечения выброса, в отличие от спектра остальной туманности, 
может объясняться ударным возбуждением (или ударным плюс фотоио- 
низационным). Содержание гелия ближе к нормальному, чем в среднем 
по туманности: около 50% по массе (Шулл и др., 1984). 

Выброс наблюдается и в радиодиапазоне, его яркость составляет около 
1% яркости центральной туманности, излучение сильно поляризовано: 
р = 30-50% по измерениям Велусами (1984). Детальные поляризацион¬ 
ные наблюдения, проведенные Вилсоном и др. (19856), свидетельствуют, 
что магнитное поле в выбросе в высокой степени упорядочено, направле¬ 
но вдоль оси выброса и лишь немного слабее поля в туманности: 
Н = (2-4) • ІО -4 Э. Спектральный индекс радиоизлучения выброса, воз¬ 
можно, отличается от среднего по туманности и соответствует а = —0,8 (Ве¬ 
лусами, 1984), 

Было высказано несколько соображений о природе выброса, но все они 
пока остаются лишь предположениями. Первое, что сразу приходит в голо¬ 
ву, это ’’коридор”, по которому происходит подкачка свежих релятивистс¬ 
ких частиц пульсаром (Галл, Фезен, 1982). Но в этом случае непонятно, 
почему ’’коридор” не проходит через пульсар и нет никаких признаков 
его связи с пульсаром ни в оптической, ни в радиоструктуре остатка. К то¬ 
му же мы знаем направление, в котором происходит подкачка, — оно опре¬ 
деляется тонкими жгутами в аморфной части туманности вблизи пульсара, 
которые возникают примерно на расстоянии 6—7 Н к западу от пульсара 
и движутся на запад. 

Рассматривались также гипотезы ’’кильватерного следа”, оставленного 
движением предсверхновой, интенсивно теряющей вещество в форме звезд¬ 
ного ветра (Блэндфорд и др., 1983), и ’’коридора”, образованного при 
взаимодействии быстрой внешней оболочки с очень плотным сгустком 
межзвездного газа (Моррисон, 1985). Первая версия опровергается оцен¬ 
кой кинематического возраста выброса. Вторая идея кажется малоправдо¬ 
подобной из-за уникальности явления: ни в одном из известных быстро 
расширяющихся остатков сверхновых не видны подобные образования. 

Скорее всего мы наблюдаем выброс релятивистской плазмы из-за 
неустойчивости на границе пульсарного ветра и оболочки такого типа, 
какой рассматривался Бычковым (19746) или Кундтом (1983). Еще одна 
возможность - ускорение плазмы при быстром сближении силовых линий 
магнитного поля, вызванном движением волокон, обсуждалась Шуллом 
и др. (1984). В обоих случаях удивительна уникальность выброса в туман¬ 
ности, если только прорыв релятивистской плазмы в одной части оболочки 
не приводит к резкому падению давления и не задерживает образование 
других выбросов. Впрочем, радиокарта туманности, полученная Велусами 
(1984), демонстрирует еще несколько менее отчетливых структур, подоб¬ 
ных северному выбросу. Возможно, сходный оптический выброс тоже уже 
существовал в истории Крабовидной туманности. На рис. 19 показана 
хорошо известная зарисовка Крабовидной туманности. Она относится 
к 1885 г. и отражает визуальные наблюдения с помощью 72-дюймового 
рефлектора. Все звезды хорошо отождествляются на современных фото- 



Рис. 19. Зарисовка Крабовидной туманности, сделанная в 1855 г. по визуальным 
наблюдениям с помощью 7 2-дюймового телескопа 


графиях, и, сделав это, мы убеждаемся, что рисунок прекрасно повторяет 
современные очертания яркой аморфной туманности, за исключением 
выступа на юго-западе, который сейчас, через сто лет после зарисовки, 
не выделяется столь отчетливо. В реальности выступа на изображении 
столетней давности не приходится сомневаться, учитывая сходство осталь¬ 
ной части изображения с современным фотографиями. Остается предпо¬ 
ложить, что структура, подобная коллинеарному выбросу на севере оболоч¬ 
ки, существовала, и на рисунке запечатлена поздняя стадия ее ’’рассасыва¬ 
ния” в межзвездной среде. 

ЗС 58 (СН 1181). Вспышка СН 1181 г. отождествлена с радиоисточни¬ 
ком ЗС 58, который является полным аналогом Крабовидной туманности 
в радиодиапазоне и сыграл важную роль, поскольку с его открытием 
впервые стало ясно, что Крабовидная туманность — не исключение, а пред¬ 
ставитель целого класса остатков, получивших название ’’пяерионы” 
(см. § 9). 

Данные о блеске СН 1181 г. в максимуме очень скудные; в отличие 
от других исторических сверхновых ее положение на небе фиксировалось 
неоднозначно. В литературе последних лет вообще проскальзывали сомне¬ 
ния, связана ли СН 1181 г. с остатком ЗС 58. Но в 1982 г., с одной стороны, 
были найдены новые сведения в китайских хрониках с точной локализа¬ 
цией сверхновой на небе, и, с другой стороны, обнаружены высокоскорост¬ 
ные движения газа в остатке, так что все сомнения в идентификации 
отпали. Сверхновая, вероятно, относилась к типу II с резким падением 
блеска после плато; светимость в максимуме составляла ту = 0 т (Кларк, 
Стефенсон, 1982; Псковский, 1978а). 


Расстояние до ЗС 58 определялось по поглощению в линии 21 см и до 
последнего времени считалось равным 8 кпк (см., например, Госс и др., 
1973). При таком расстоянии линейный размер и средняя скорость расши¬ 
рения оказываются впятеро больше, чем в Крабовидной туманности, хотя 
возраст их одинаков, и больше, чем у остальных исторических остатков. 
К тому же первые наблюдения в линии 21 см свидетельствовали, что детали 
поглощения на скорости o L sr < — 30 км • с -1 очень слабые. Поэтому Грин 
и Галл (1982) предприняли новые детальные исследования поглощения 
в области ЗС 58 по наблюдениям в линии 21 см с угловым разрешением 
і' X 9' , исключающим ошибки из-за мелкомасштабной структуры погло¬ 
щающих облаков. Авторы втрое уменьшили расстояние до остатка, г 
результате были пересмотрены основные параметры объекта, в частности, 
СН 1181 г. стала аномально слабой, поэтому мы приводим записи линии 
21 см в излучении и поглощении, демонстрирующие надежность их выводов 
(рис. 20). 

Как видим, поглощение в направлении ЗС 58 обусловлено двумя облака¬ 
ми, характеризующимися скоростями -14-18 км с -1 и -34 км • с -1 ; 

на этом профиль линии поглощения резко обрывается. Яркая эмиссионная 
деталь, соответствующая скорости —39 км -с -1 , уже не видна в поглоще¬ 
нии, так же как и все остальные детали, характеризующиеся меньшими 
скоростями. Это дает кинематическое расстояние 2,6 ± 0,2 кпк в модели 
вращения Шмидта (1965). Однако применение этой модели в области 
Персеева рукава ненадежно из-за возможных крупномасштабных отклоне¬ 
ний от чисто кругового вращения Галактики, поэтому точность оценки 
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Рис. 20. Излучение и поглощение в линии 21 см в направлении ЗС 58: а - оптическая 
толща, б - число атомов водорода на луче зрения (по данным Грина и Галла, 1982) 
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Рис. 21. Распределение яркости общего (а) и линейно поляризованного (б) радиоизлу¬ 
чения ЗС 58 на волне Л = 6 см (Вилсон, Вейлер, 1976) 


расстояния авторами, безусловно, завышена. С учетом возможных ошибок 
расстояние до ЗС 58, вероятнее всего, заключено в интервале от 2 до 
3 — 4 кпк, но не превышает 4 кпк. При таком расстоянии и поглощении 
А ѵ = 1,5 Ш (от 1,3"' до 1,8 т ) абсолютная звездная величина СН 1181 г. 

в максимуме оказывается равной Му = —14- 15 m , что на 3—4 т ниже 

среднего значения для СН II (см. § 1). Такие аномально слабые СН II 
наблюдаются: примером могут служить СН 1923а в NGC5236, которая 
имела в максимуме блеск Му = — 14"', СН 1975 t (М в = —15.2 т ), СН 
1962 b (М в = — 16.3'”). В следующем параграфе мы рассмотрим еще одну 
аномально слабую вспышку, связанную с объектом Кассиопея А. 

Полное число поглощающих атомов на луче зрения, определяемое профи¬ 
лем линии 21 см на рис. 20, соответствует N H = (2, 55 ± 0,3) • ІО 21 см' 2 
(А у = 1,3 ± 0,2"'). Сходное значение дает завал спектра рентгеновского 
излучения остатка на низких энергиях: А^ н = (2 ± 0,5) • ІО 21 см' 2 согласно 
Бэккеру и др. (1982) и бальмеровский декремент оптических волокон: 
А^ н = (3,7 ± 2) • ІО 21 см' 2 (А у = 1,8 ±1,0'”) по данным Фезена (1983). 
Согласие этих независимых оценок свидетельствует в пользу правильности 
ревизии расстояния. 
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Радиоисточник ЗС 58 (рис. 21) полностью идентичен Крабовидной 
туманности. При расстоянии 2,6 кпк его размер соответствует 4X7 пк, 
толщина радиоволокон — около 10" или 0,1 пк (Вилсон, Вейлер, 1976; 
Вейлер, 1980). Спектральный индекс в области 38 МГц — 15 ГГц соответ¬ 
ствует а = - 0,09; как и в Крабовидной туманности, спектр радиоволокон 
не отличается от межволоконной среды. Степень линейной поляризации 
достигает 25, 15 и 2% на 6, 21 и 50 см соответственно; распределение 
вектора поляризации в картинной плоскости показывает, что структура 
магнитного поля довольно регулярна, направление в основном совпадает 
с направлением вытянутости радиоисточника и становится близким к 
радиальному вблизи малой оси. 

С радиоисточником отождествлена очень слабая тонковолокнистая 
туманность (ван ден Берг, 1978а). Самое яркое волокно на севере имеет 
меру эмиссии ME = 50 см' 6 /пк, остальные еще слабее. Морфология волокон 
похожа на Крабовидную туманность; характерные значения плотности — 
около ІО 3 см“ 3 — также близки у двух остатков (Киршнер, Фезен, 1978; 
Киршнер, 1982). 

В спектре наиболее яркого волокна видны линии Н I, [N II], [S II], 
[ОН] и [ОIII], остальные волокна слишком слабы (Фезен, 1983) и сколь¬ 
ко-нибудь надежная интерпретация спектра невозможна. Отношение 
/( N іі і /Г н = 1,5 — 2 близко к спектру Крабовидной туманности, но это 
часто встречающееся в эмиссионных туманностях значение. Скорость 
периферийных волокон туманности не превышает 200 км • с -1 (Киршнер, 
Фезен, 1978); в центральных слабых волокнах наблюдаются скорости 
+ 900, +630 и -700 км • с' 1 (Фезен, 1983). С учетом эффекта проекции 
это дает скорость расширения о расш = 1000 км • с" 1 , близкую к скорости 
самых ярких волокон Крабовидной туманности. Средняя скорость расши¬ 
рения, определяемая размером и возрастом (при ревизованном расстоя¬ 
нии 2,6 кпк) составляет 4600 км -с -1 , т.е. в 4—5 раз выше мгновенной 
скорости. 

Оптические волокна совпадают с уярчениями синхротронного радио¬ 
излучения и, как правило, с локальными минимумами в распределении 
степени линейной поляризации (Вейлер, 1980). Это понятно, если по 
аналогии с Крабовидной туманностью плазма волокон на приближающейся 
стороне оболочки ответственна за деполяризацию радиоизлучения. Самая 
отчетливая область минимальной поляризации — ’’коридор”, проходящий 
через центральный компактный рентгеновский источник вдоль малой оси 
эллипсоидальной туманности к радиальному яркому северному волокну 
(см. рис. 21). ’’Коридор” лишен волокон и находится в области повышен¬ 
ной радиояркости, поэтому можно думать, что резкое уменьшение поляри¬ 
зации связано с локальным мелкомасштабным возмущением регулярной 
структуры магнитного поля. (Именно такой’’коридор”, проходящий через 
пульсар, хотелось бы найти для объяснения прямолинейного северного 
выброса в Крабовидной туманности!) 

Подобно Крабовидной туманности, ЗС 58 — остаток сверхновой со 
степенным спектром рентгеновского излучения, наклон соответствует 
ог= —0,5^°’2, линии высокоионизованных элементов, характерные для 
теплового излучения высокотемпературной плазмы, отсутствуют (Бэккер 
и др., 1982). Наблюдения с разрешением 4" показали, что, как и в Крабо- 
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Таблица 6 

Параметры галактических остатков вспышек сверхновых II типа 


Данные наблюдений 

ЗС 58 

Крабовидная 

туманность 

Возраст, лет 

800 

930 

Угловой размер 

6’ X 10' • 

5' X Г 

Расстояние, кпк 

2,6 

2,0 

Поглощение, А у 

1,3-1,8"' 

1,5"' 

Линейный размер, пк 

7,6 X 4,5 

3X4 

<ирасш> = Л/' 

4600 

2100 

Срасш (набл.) , км • с’ 1 

1000 

1500 

Z, ПК 

140 

200 

а, радио 

0,09 

0,26 

“(1 ГГц)» вт ' м_ 2 Гц' ер' 1 

2,6 • ІО’ 1 9 

1,2 • КГ 17 

i(io 7 -io 1, ru)> 3 P rc ' 1 

1,9 • 10’ 4 

1,8-10” 

і (0,1-4кэВ)-Эрг С 1 

1,4 ■ 10’ 4 

2,5 • 10’ 7 

Му 

- 14- 15 m 

- 17'" 


видной туманности, рентгеновский источник имеет двухкомпонентную 
структуру: компактный центральный источник размером^ 5", с точностью 
± 3" совпадающий с центральным максимумом радиоизлучения, и протя¬ 
женный источник размером ~ 1,5'. В точечном источнике сосредоточено 
около 5% излучения ЗС 58 в диапазоне 0,1 - 4 кэВ; его светимость при 
расстоянии 2,6 кпк составляет Г. 0>1 _ 4 кэВ = 4- ІО 32 эрг с -1 . Размер 
протяженного источника, как и в Крабовидной туманности, меньше разме¬ 
ра радиоостатка,светимость —L 0 i _ 4 кэВ = 1,4-10 34 эрг-с -! . При сравнении 
с Крабовидной туманностью (см. табл. 6) следует иметь в виду, что послед¬ 
няя исследована в диапазоне энергий 0,1 — ІО 3 кэВ и спектр рентгеновско¬ 
го излучения двух остатков имеет разный наклон. Если, как предполагают 
Бэккер и др. (1982), в широком диапазоне спектр ЗС 58 окажется более 
крутым, чем в исследованной области, различия двух остатков в рентге¬ 
не и в радиодиапазоне сгладятся. 

Для выявления тепловой компоненты рентгеновского излучения остатка 
нужны исследования спектра в более широком диапазоне. Пока наблюдения 
свидетельствуют о чисто синхротронной рентгеновской эмиссии, причем 
центральный компактный источник по всей вероятности обусловлен излуче¬ 
нием нейтронной звезды — пульсара, ориентированного ’’неблагоприятно” 
для земного наблюдателя. 

Являются ли два рассматриваемых объекта, и в первую очередь детально 
исследованная Крабовидная туманность, остатками.вспышек сверхновых 
II типа? Откровенно говоря, если бы в Галактике наблюдались другие, 
более подходящие кандидаты, мы бы на этом не настаивали. Действительно, 
выводы, основанные на кривой блеска, неоднозначны (см., например, 
Утробин, 1978). Чтобы безусловно классифицировать Крабовидную туман¬ 
ность как типичный остаток СН II, нужно найти внешнюю быструю оболоч- 


56 




ку или подтвердить высокоскоростные движения газа в гало. Сверхновая 
1181 г. после ревизии расстояния оказалась в хвосте распределения СН II 
по блеску в максимуме (см. рис. 1). 

Однако существует аргумент, позволяющий классифицировать оба 
объекта как остатки СН II, несмотря на их некоторую аномальность. В них, 
и только в них из 7 исторических сверхновых обнаружен звездный остаток 
в форме быстро вращающейся нейтронной звезды с сильным магнитным 
полем. В ЗС 58 его существование доказывается синхротронным спектром 
рентгеновского излучения и точечным рентгеновским источником в центре. 
И мы знаем сейчас, что, с одной стороны, вспышки СН II в галактиках, 
подобных нашей, происходят столь же часто, что и вспышки СН I, так что 
среди исторических вспышек должно быть 2 — 3 остатка СН II. С другой 
стороны, мы установили в § 2 принадлежность остатков СН 1006 г.,Тихо 
Браге и Кеплера к типу СН I, а Кассиопея А не может быть остатком СН II 
из-за отсутствия водорода в выбросе (см. § 4). Это заставляет считать 
Крабовидную туманность, ЗС 58, а следовательно, и другие плерионы 
(см. § 9) остатками вспышек сверхновых II типа. А пекулярность Крабо¬ 
видной туманности и вспышки СН 1181 г., равно как и большая дисперсия 
светимостей и кривых блеска СН II, должны найти объяснение в свете 
представлений о предсверхновой II типа — гиганте или сверхгиганте с 
мощной истекающей атмосферой. Действительно, взаимодействие ударной 
волны, выброса и ветра предсверхновой, определяющие, с одной стороны, 
кривую блеска СН II, и с другой — параметры молодого остатка, зависят 
от распределения плотности в атмосфере сверхгиганта, которое может 
заметно отличаться от звезды к звезде. 

Основные параметры двух молодых остатков СН II приведены в табл. 6. 
Главной особенностью этих остатков является то, что магнитное поле и 
релятивистские частицы, ответственные за синхротронное излучение во 
всем диапазоне электромагнитных энергий (в Крабовидной туманности) 
или по крайней мере в радио- и рентгеновском диапазоне (в ЗС 58), гене¬ 
рируется центральным пульсаром (см. также §9 и Лозинская, 1986). 

Важно отметить, что, в отличие от исторических остатков СН I (§ 2) 
и молодого остатка Кассиопея А (§4), в Крабовидной туманности и в 
ЗС 58 почти не наблюдается излучение газа за фронтом ударной волны, 
вызванной разлетом оболочки. Оптическое излучение Крабовидной туман¬ 
ности является синхротронным в аморфной части и фотоионизационным 
в волокнах; свечение газа за фронтом ударной волны, возможно, наблюда¬ 
ется лишь в северном выбросе. Слабые волокна ЗС 58 — единственное 
четкое наблюдательное проявление действия ударной волны на околозвезд- 
ный газ, поскольку иных источников ионизующей радиации в этом объекте 
нет. В рентгеновском диапазоне, как было показано, излучение обоих 
остатков имеет синхротронную природу за исключением слабой, 
на уровне 2—8 % потока, тепловой компоненты в Крабовидной туманности. 
В радиодиапазоне взаимодействие ударной волны с окружающим газом 
на этой стадии может проявляться в форме оболочечного радиоисточника, 
связанного с усилением поля и ускорением частиц в турбулентном слое 
на границе выброса и сгребаемого газа. Такая оболочка лишь в самой 
зачаточной форме, вероятно, наблюдается в Крабовидной туманности 
(см. выше). 
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Таким образом не только наличие центрального источника, продолжаю¬ 
щего инжектировать релятивистскую плазму с магнитным полем, но и 
отсутствие видимых признаков влияния сильной ударной волны на 
межзвездный газ отличает Крабовидную туманность и ЗС 58 от остальных 
исторических сверхновых. Второе может быть либо следствием низкой 
плотности окружающего невозмущенного газа, либо проявлением аномаль¬ 
но низкой энергетики выброса. Если гало Крабовидной туманности образо¬ 
вано газом ветра предсверхновой, его средняя плотность, определяемая 
яркостью в линии Н а , п е = 0,8 см' 3 ,может быть принята в качестве грубой 
оценки плотности окружающей невозмущенной среды. При такой плотно¬ 
сти масса выметенного газа, заключенного в объеме яркой оболочки, 
оказывается Af crp = 0,7 М е . Масса выброса, определяемая массой волокон 
туманности, составляет 1 - 2 М в , и турбулентный слой — источник оболо¬ 
чечного радиоизлучения на границе выброса и окружающего газа — должен 
формироваться как раз на этой стадии (см. § 9). Возможно, на низких 
частотах самая начальная стадия образования радиооболочки уже наблю¬ 
дается. 

Наблюдательные проявления взаимодействия ударной волны,образован¬ 
ной вспышкой, с газом межзвездной среды, по всей видимости, станут 
заметны позднее, по мере увеличения массы сгребаемого межзвездного 
газа. Из-за низкой кинетической энергии взрыва (пока высокоскоростные 
движения в гало не подтверждены, мы имеем 0,5 М 0 Ѵо *= 4 • ІО 49 эрг, т.е. 
на порядок ниже, чем у других СН II и СН I) Крабовидная туманность, 
вероятно, сохранит свою аномальность и на поздних стадиях. 

0540 -69.3 в БМО. В конце 1984 г. стало ясно, что объект 0540-69.3 
не просто подобен Крабовидной туманности, но в гораздо большей степени 
удовлетворяет сложившимся сегодня представлениям об остатке вспышки 
СНІІ. Первоначально этот остаток был классифицирован как ’’богатый 
кислородом” (см. § 4). В оптическом диапазоне наблюдается яркая 
компактная центральная туманность размером 8" (2 кпк) и слабое внеш¬ 
нее волокно на расстоянии около 30" от центра. В спектре яркой туман¬ 
ности видны линии [ОІ], [ОН], [ОШ], [S II], линии неона отсутствуют 
или очень слабы, отношение/|ош|/7н 0 > 60 (Мэтьюсон и др., 1980; 1984; 
Допита, Туохи, 1984). Линия [ОШ] состоит из узкой яркой компоненты и 
слабой широкой (Ди =2500—3000 км-с -1 ), смещенной относительно макси¬ 
мума на +600 км с' 1 . Возраст яркой центральной оболочки, определяемый 
размером и скоростью расширения в предположении свободного разлета, 
составляет около 800 лет. 

Наряду с этими характеристиками, типичными для богатых кислородом 
остатков, рентгеновский спектр объекта лишен линий и имеет степенной 
вид (Кларк и др., 1982), причем яркость растет к центру (Мэтьюсон и др., 
1984), что свидетельствует в пользу синхротронной природы излучения 
и позволяет заподозрить наличие центрального звездного остатка — пульса¬ 
ра. Подозрения оправдались: в центре компактного яркого источника 
найден рентгеновский и оптический пульсар с периодом Р = 0,0502 с и 
темпом замедления Р = 4,8 • ІО' 13 с - с' 1 (Сьюард, Харнден, 1984; Харнден, 
Сьюард, 1984; Миддледич, Пеннипейкер, 1985). Как видим, это молодой 
пульсар: t = РІ2Р = 1,7 • ІО 3 лет, потеря энергии вращения при / = 
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= ІО 45 эрг • см 2 составляет L - 1,5 • ІО 38 эрг -с -1 , т.е. лишь в 2 — 3 раза 
меньше, чем в Крабовидной туманности (см. также с. 168). 

Сразу после открытия пульсара была сделана попытка выявить синхро¬ 
тронное излучение инжектируемых им релятивистских частиц. Попытка 
увенчалась полным успехом: была обнаружена не только радио- и рентге¬ 
новская, но и оптическая синхротронная эмиссия, дотоле наблюдавшаяся 
только в Крабовидной туманности! Чанан, Хелфанд и Ринолдс (1984) •' 
показали, что центральная туманность, яркая в линии [ОШ], представляет | 
собой оболочку вокруг более компактного ядра размером 4" (2 пк), | 
излучающего непрерывный спектр в голубой и синей области. После коррек¬ 
ции за поглощение непрерывное оптическое излучение ядра ложится на 
прямую, соединяющую радио- и рентгеновское синхротронное излучение 
0540-69,3 (см. рис. 16). Общий спектр соответствует наклону S v “ ѵ~ 0,8 
в области 5 • 10 8 — 10 18 Гц; поглощение принято равным А у = 0,8 — 1,0, 

при этом спектр в оптической области соответствует а = —0,96-0,8, 

в радиодиапазоне а = -0,4. Окончатально синхротронная природа непрерыв¬ 
ного оптического излучения ядра должна быть доказана поляризационными 
измерениями, которые, вероятно, не заставят себя ждать. 

Полная рентгеновская светимость остатка составляет L 0 2 _ 4 кэ в = 

= 10 37 эрг с -1 , т.е. вдвое меньше, чем у Крабовидной туманности; как и 
в последней, синхротронная светимость во всем диапазоне энергий может 
быть адекватно объяснена потерей энергии вращения пульсара (Чанан 
и др., 1984; Ринолдс, 1985). Основной поток рентгеновского излучения 
связан с центральным неразрешимым пятном размером не более 2 . 
Около 10—20% рентгеновского потока обусловлено тепловым излучением 
внешней яркой в линии [О III] оболочки. 

Наличие этой внешней ’’тепловой” оболочки вокруг ’’синхротронной 
туманности”, отсутствующей в Крабовидной туманности, делает 
0540—69,3 более типичным представителем того комплекса явлений, 
который, в рамках современных представлений, должен сопутствовать 
вспышке сверхновой II типа (см. § 5). Детальное исследование этого 
остатка и поиски ему подобных — интереснейшая и многообещающая 
наблюдательная задача. 

§ 4. КАССИОПЕЯ А И ’’БОГАТЫЕ КИСЛОРОДОМ” 

ОСТАТКИ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ 

Кассиопея А. В 1951 г. Бааде и Минковский нашли оптическую туман¬ 
ность, связанную с самым ярким радиоисточником на небе - Кассиопеей А. 
Первые же фотографии и спектрограммы выявили сложную морфологию 
и кинематику туманности и аномальный химический состав волокон. 
Радионаблюдения показали, что это самый ’’динамичный” остаток в Галак¬ 
тике, быстро меняющий свою яркость и мелкомасштабную структуру. 
Кинематика Кассиопеи А сегодня исследуется не только классическими 
оптическими методами; в радиодиапазоне измерены собственные движения 
сотен радиоконденсаций, впервые лучевые скорости излучающей плазмы 
определены по рентгеновским линиям высокоионизованных элементов. 

И надо признать, что в 60-е годы, когда была выявлена двухкомпонентная 
структура туманности и ’’быстрые волокна”, излучающие в кислородных 
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Рис. 22. Кассиопея А в оптическом (а), радио- (б) и рентгеновском (в) диапазонах 
поданным наблюдений Белла (1977) и Фабиана и др. (1980); масштаб один 


линиях, были отождествлены с веществом выброса, а ’’стационарные 
конденсации” - с ускоренными ударной волной конденсациями межзвезд¬ 
ного газа, природа остатка казалась гораздо более понятной, чем 
сейчас. 

Оптическая туманность — клочковатые сгустки и волокна размером 
около 2—5" - расположены в пределах радио- и рентгеновской оболочки 
(рис. 22). В спектре быстрых волокон отсутствуют линии Н, Не, С, N и 
преобладают линии кислорода и продуктов его горения: наиболее интенсив¬ 
ны линии [01], [ОН] и [ОШ], к числу ярких принадлежат [S II] и [S III], 
видны линии [АтIII], [Аг ІѴ] и [АгѴ] , слабые следы [Fell] и,возможно, 
[Nill] (Шевалье, Киршнер, 1979 и ссылки там). Относительные интенсив¬ 
ности линий сильно меняются от волокна к волокну, есть сгустки с чисто 
кислородным спектром, они расположены ближе к центру, чем богатые 
серой волокна. В спектре стационарных конденсаций выделяются линии 
Н, N1, [Nil] , [01], [ОН], [ОШ], сильные линии [Fell] и НеІ (Шевалье, 
Киршнер, 1978). Химический состав быстрых волокон резко аномальный, 
см. табл. 7, характерные значения плотности п е = ІО 3 — 3 • ІО 4 , температу¬ 
ры — Т е = (2 — 8) ■ ІО 4 К. Химический состав стационарных конденсаций 




ближе к норме, но и в них повышено относительное содержание Не/Н 
и N/0, что свидетельствует о звездном происхождении вещества(Пеймберт, 
ван ден Берг, 1971; Шевалье, Киршнер, 1978). Плотность газа в стационар¬ 
ных конденсациях составляет (5 — 7) • ІО 3 см -3 , температура — около 
7 • ІО 3 К. Быстрые волокна и стационарные конденсации, по всей вероятно¬ 
сти, представляют собой область высвечивания ударной волны, распростра¬ 
няющейся в плотные сгустки вещества (выброса и ветра соответственно) 
из-за высокого давления окружающего горячего газа (Бычков, 1973, 
1974а; Шевалье, Киршнер, 1978). Полная масса всех видимых волокон 
и конденсаций — около 0,05 — 0,1 М что, как мы убедимся ниже, состав¬ 
ляет лишь ничтожную часть массы остатка. Вокруг яркой оболочки Кассио¬ 
пеи А обнаружено слабое свечение в линии Н а ; радиус оптического 
гало—около б' (Пеймберт, 1971). Такое же слабое платообразное гало 
наблюдается в радиодиапазоне и в рентгеновских лучах (Стюарт и др., 
1983). 

Кинематика туманности детально исследована и главная заслуга здесь 
принадлежит ван ден Бергу и Камперу (Кампер, ван ден Берг, 1976; 
ван ден Берг, Кампер, 1983, 1985). Они получили богатейшую коллекцию 
пластинок с помощью 5-метрового телескопа, перекрывающую эпоху более 
35 лет, основа которой заложена Бааде в 1949 г. В общей сложности изме¬ 
рены собственные движения и лучевые скорости примерно двухсот 
волокон и конденсаций. Собственные движения быстрых волокон заключе¬ 
ны в интервале 0,2 - 0,5"/год, лучевые скорости меняются от 4000 до 
9500 км - с -1 , среднее значение 5500 км • с -1 . Скорости волокон пропорцио¬ 
нальны их расстоянию от центра оболочки; это доказывает, что они выбро¬ 
шены из общего центра и движутся практически без торможения. В то же 
время наблюдаются изменения яркости и конфигурации волокон с харак¬ 
терным временем 10 — 20 лет, волокна появляются, становятся более 


Таблица 7 

Химический состав быстрых волокон Кассиопеи А: содержание по массе 
относительно кислорода по данным Шевалье и Киршнера (1978). Для сравне¬ 
ния приведено относительное обилие элементов в плазме солнечного состава 


X 

Н 

Не 

і С 

N 

Ne 

Х/О Кассиопеи А 

0,02 

0,42 

0,003 

6 • ІО 6 

0,03 

Х/О Солнце 

95 

32 

0,38 

0,12 

0,16 

Таблица 7 (окончание) 

X 

Mg 

S 


і Са 

Fe 

Х/О Кассиопеи А 

0,06? 

0,13 

0,01 

0,003 

0,01? 

Х/О Солнце 

0,06 

0,05 

0,02 

0,008 

0,21 
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яркими, иногда меняют форму и постепенно исчезают. Так же развиваются, 
меняя форму и яркость с характерным временем более 25 лет, стационар¬ 
ные конденсации; наблюдаются вариации нескольких стационарных 
конденсаций, расположенных за границей радиооболочки. Собственные 
движения стационарных конденсаций не превосходят 0,02 "/год, лучевые 
скорости меняются от -80 до -430 км ■ с -1 . Кинематический возраст 
стационарных конденсаций, определяемый скоростью и расстоянием от 
центра, равен 11 000 ± 2000 лет. 

Обнаружена корреляция между скоростью, химическим составом и 
морфологией быстрых волокон (ван ден Берг, Кампер, 1985). Волокна, 
излучающие в линии [ОШ], являются более ’’эфемерными” образованиями 
по сравнению с компактными сгустками, яркими в линии [БІІ] ; при этом 
самые высокоскоростные волокна видны только в линии [SII], но не 
излучают в линии [ОШ]. Это означает, по всей вероятности,что разлетается 
плохо перемешанное вещество взорвавшейся звезды. 

Анализ скоростей быстрых волокон позволяет датировать вспышку 
сверхновой 1658 ± 3 года, а сопоставление лучевых скоростей и собствен¬ 
ных движений дает расстояние до остатка 2,8 кпк (ван ден Берг, 1971). 
Соответственно радиус оболочки, которая отчетливо выявляется в радио- 
и рентгеновском диапазонах (см. рис. 22), равен 1,3 пк на юго-востоке 
и 1,7 пк на северо-западе. 

В радиодиапазоне наблюдается диффузная оболочка, в которую погруже¬ 
но более 400 ярких компактных конденсаций. Между оптическими волок¬ 
нами и радиоконденсациями нет взаимно однозначного соответствия, хотя 
и те и другие лежат в пределах диффузной радиооболочки. Подобно 
оптическим волокнам, радиоконденсации меняют свою яркость с характер¬ 
ным временем несколько десятков лет. Детальное сравнение ’’радиофото¬ 
графий”, разделенных эпохой 9 лет, показало, что большинство конденса¬ 
ций стали слабее в среднем на 3—4% в год, но некоторые увеличили яркость 
на столько же (Диккел, Грейзен, 1979; Таффс, 1983). Впечатление такое, 
что вековое ослабление радиопотока Кассиопеи А, о котором мы будем 
говорить в § 9, хотя и относится к диффузной оболочке, но связано с очень 
тонкой структурой, возможно, со слабыми, неразрешимыми радиоконден¬ 
сациями. 

В 1977 г. Белл впервые определил собственные движения 30 компакт¬ 
ных радиоконденсаций, сейчас число радиодеталей с измеренной скоростью 
возросло более чем на порядок. Проведены четыре большие серии наблюде¬ 
ний: Белл (1977) и Таффс (1983) на частоте 5 ГГцс помощью Кембридж¬ 
ского 5-километрового радиотелескопа, Диккел и Грейзен (1979) на 
2,7 ГГц с помощью трехантенного интерферометра, Ангерхофер и Перли 
(см. Таффс, 1983) с помощью системы VLA Национальной радиоастроно¬ 
мической обсерватории США. В главном эти авторы сходятся: радиокон¬ 
денсации движутся хаотически, иногда наблюдаются поперечные и возврат¬ 
ные движения, а систематическая скорость разлета радиоволокон из центра 
если и есть, то во всяком случае ниже скорости разлета оптических волокон. 
В этом последнем пункте мнения разошлись. Белл и Таффс нашли на фоне 
хаотических движений расширение системы радиоконденсаций, соответст¬ 
вующее характерному времени разлета 950 лет, т.е. скорости около 1500 — 
— 2000 км • с -1 . Две группы американских исследователей не обнаружили 
«2 



систематического расширения. Отрицательные результаты наблюдений на 
трехантенном интерферометре могут быть связаны со сложностью учета 
аппаратной функции при наблюдениях с ограниченным числом длин баз. 
Наблюдения на VLA пока охватывают лишь короткую эпоху: на симпозиу¬ 
ме MAC № 101 обсуждались предварительные результаты наблюдений, 
разнесенных всего на 21 месяц. Приведенные на рис. 23 результаты Таффса 
пока кажутся наиболее надежными, тем более что найденное им расшире¬ 
ние выявляется не только по компактным конденсациям, но и по несколь¬ 
ким протяженным образованиям. 

Наблюдения остатка в рентгеновском диапазоне свидетельствуют, что/ 
эмиссия в области 0,5 - 4,5 кэВ сосредоточена в двух концентрических! 
тонких оболочках: внутренняя, более яркая характеризуется радиусом(\ 
R = 120" и толщиной Д R = 17” (1,5 пк и 0,25 лк при расстоянии 2,8 кпк), 
внешняя выражена менее отчетливо и имеет радиус около 150", Д R » 20" 
(Мюррей и др., 1979; Фабиан и др., 1980). Эта двуслойная яркая оболочка 
окружена слабым гало, которое постепенно ослабевает наружу и просле¬ 
живается вплоть до расстояния R= б' , т.е. совпадает с оптическим гало 
(Стюарт и др., 1983). Светимость ranoZ, 0i s_ 3K3B = 5 • 10 34 эрг • с -1 состав¬ 
ляет окло 2% светимости яркой туманности. Масса плазмы, сосредоточен¬ 
ной в двух ярких оболочках, найденная в предположении ионизационного 
равновесия, составляет 15-20 М & (Фабиан и др., 1980). Учет отклонения 
от ионизационного равновесия и повышенного содержания тяжелых 
элементов может уменьшить эту величину примерно вдвое, но даже самая 
консервативная оценка показывает, что излучение основной массы остатка 
сосредоточено не в оптической, а в рентгеновской области. Поэтому 
особенно интересны первые попытки исследования кинематики горя¬ 
чей плазмы по наблюдениям доплеровского смещения рентгеновских 
линий. 

Спектр рентгеновское ) излучения Кассиопеи А, представленный на 
рис. 38, подобно спектру СН Тихо Браге и Кеплера, лучше согласуется 
с излучением двухтемпературной плазмы: 8 • ІО 6 — ІО 7 К и (5—7) • ІО 7 К, 
объемная мера эмиссии низкотемпературной плазмы в 7—8 раз выше, чем 
высокотемпературной. Химический состав плазмы низкой температуры, 
ответственной за излучение в линиях тяжелых элементов Fe, Mg, Al, Si, 
S, Ar. Ca и др., отличается от солнечного: обилие Si примерно в 1,5 раза 
выше нормы и относительное содержание других элементов по отношению 
к их содержанию к ѳ в солнечной плазме составляет S/Si ** 2 к 0 , Ar/Si ~ 
=z4k 0 , Ca/Si « 2 к е и Mg/Si * 0,1 к @ (Холт, 1983). Тепловое излучение 
наблюдается вплоть до энергии 25 кэВ (см. рис. 38, с. 119). Высокая 
электронная температура подтверждается отождествлением двух эмис¬ 
сионных деталей в области 6,5 — 7,5 кэВ и 8 — 9 кэВ с линиями Fe XXVI 
(Бэккери др., 1979). 

Маркерт и др. (1983), наблюдая с высоким спектральным разрешением 
Е/й.Е~> 100 самые яркие и хорошо разрешимые линии Si XIII (1,84 — 
- 1,86 кэВ), S XV (2,43 - 2,46 кэВ) и SXVI (2,62 кэВ), обнаружили 
смещение линий, излучаемых в северо-западном и юго-восточном секторах 
оболочки, которое не может быть интерпретировано иначе, как доплеров¬ 
ское смещение, соответствующее относительной скорости 1800 ± 

± 300 км • с' 1 . Полная ширина линий в каждом секторе соответствует 
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Рис. 23. Собственные-движения радиоконденсаций Кассиопеи А по измерениям Таффса 
(1983) : а - скорость и направление движения показаны стрелкой, основание которой 
совпадает с положением конденсации; б - радиальная проекция скорости собственно¬ 
го движения в зависимости от расстояния до центра оболочки 



~ 5000 км • с' 1 . Асимметрия скорости и распределение яркости во внутрен¬ 
ней оболочке свидетельствуют, что мы наблюдаем широкое кольцо, 
наклоненное к картинной плоскости и расширяющееся со скоростью 
~ 5500 км • с' 1 . Это первое прямое наблюдательное доказательство того, 
что основная масса горячей плазмы в остатке движется со скоростью, 
равной скорости разлета оптических волокон, и значение его трудно перео¬ 
ценить. Асимметрия скоростей оптических волокон (средняя скорость 
удаляющихся волокон на северо-западе оболочки 4000 - 5000 км • с -1 , 
а приближающихся — около 2000 км • с -1 ) согласуется с такой геометрией 
выброса. 

Попытаемся теперь представить общую модель остатка, опираясь на всю 
совокупность изложенных наблюдательных данных. Двухслойную структу¬ 
ру излучающей в рентгене оболочки естественно интерпретировать так же, 
как в случае СН Тихо Браге, а именно: внутренняя яркая оболочка пред¬ 
ставляет собой вещество выброса, нагретое возвратной ударной волной, 
слабая внешняя — сгребенный околозвездный газ. Обнаруженное доплеров¬ 
ское смещение рентгеновских линий дает дополнительную аргументацию 
в пользу такой интерпретации. Скорості. расширения 5500 км • с” 1 и повы¬ 
шенное обилие тяжелых элементов группы кремния характеризуют низко¬ 
температурную плазму внутренней оболочки, так как именно она ответст¬ 
венна за излучение в линиях. Температура, определяемая скоростью расши¬ 
рения, существенно превосходит температуру кТ е < 2 кэВ, соответствую¬ 
щую рентгеновскому спектру, и это относится к основной массе газа остатка. 
Поскольку возвратная волна движется по расширяющемуся выбросу с 
низкой относительной скоростью, такое расхождение находит естественное 
объяснение: доплеровские скорости соответствуют скорости движения 
выброса около 5500 км • с” 1 , в то время как спектр свечения определяется 
скоростью фронта возвратной волны. 

Высокотемпературная плазма представляет собой околозвездный газ, 
нагретый прямой ударной волной. Быстрые оптические волокна являются 
плотными сгустками выброшенного вещества, о чем свидетельствуют их 
скорости и аномальный химический состав. Появление, развитие и посте¬ 
пенное исчезновение быстрых волокон объясняется их ’’включением” 
в момент, когда выброшенные ’’осколки” попадают в область высокого 
давления горячего газа за фронтом ударной волны (Бычков, 1973,1974а). 
Тот факт, что обе компоненты выброса — и осколки, и диффузный газ — 
движутся со сходными скоростями, свидетельствует, что эффективное 
торможение оболочки еще не началось. Химический состав быстрых воло¬ 
кон варьирует в очень широких пределах и отличается от состава рентге¬ 
новской плазмы. Это понятно, если отдельные сгустки представляют 
собой ’’осколки” неперемешанного вещества достаточно глубоких слоев 
звезды. 

Стационарные конденсации являются сгустками внешних слоев звезды, 
выброшенными на ранней стадии, скорее всего в форме медленной оболоч¬ 
ки или мощного ветра предсверхновой. Их появление и развитие, так же 
как локализация в-области рентгеновской оболочки, объясняются тем же 
процессом ’’включения” при пересечении фронта ударной волны и после¬ 
дующим расширением по мере падения давления окружающего горячего 
газа. Вещество, выброшенное предсверхновой, также характеризуется 
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двухкомпонентной структурой: стационарные конденсации представляют 
собой возмущенные ударной волной плотные сгустки, внешняя рентге¬ 
новская оболочка — диффузную компоненту. Слабое внешнее гало, вероят¬ 
но, образовано газом ветра предсверхновой, еще не возмущенным ударной 
волной; для выяснения механизма рентгеновского излучения гало нужны 
дальнейшие наблюдения. Полная масса выброса составляет не менее 10Л7 Ѳ , 
масса плотных сгустков - около 0,1 - 0,5 М® - учитывая и те, которые 
еще не ’’зажглись”, т.е. находящиеся во внутренней области оболочки. 
Масса сгребенного газа, определяемая яркостью внешней рентгеновской 
оболочки, соответствует 1-2 М® при начальной плотности п 0 =1-2 см” 3 
(Маркерт и др., 1983). Это еще один аргумент в пользу ранней стадии 
расширения практически без торможения, когда М вы6р >М стр . 

Хаотические движения радио конденсаций, вероятно, не отражают непос¬ 
редственно движение вещества, а связаны с мелкомасштабными флуктуа¬ 
циями магнитного поля. 

Кольцевая структура рентгеновской оболочки может быть следствием 
асимметрии выброса или асимметрии распределения плотности окружаю¬ 
щей среды, т.е. в конечном счете неоднородной потери вещества звездой 
в стадии предсверхновой (Маркерт и др., 1983). Если распределение плот¬ 
ности окружающего газа вследствие неоднородности ветра (например, 
более высокой мощности истечения с экватора) имеет тороидальную 
структуру, в этой плотной обдасти возвратная волна возникнет раньше 
и сильнее нагреет вещество выброса, даже если последний симметричен. 
Более простым предположением кажется тороидальный выброс вещества 
при вспышке сверхновой. Такой выброс может быть следствием быстрого 
вращения массивной предсверхновой. Расчеты Боденхеймера и Вусли 
(1983) свидетельствуют, что в этом случае в экваториальной плоскости 
выбрасывается вещество, обогащенное кислородом и продуктами его 
горения (см. также Арделян и др., 1979). 

Вспышка сверхновой в Кассиопее не наблюдалась. (Было сообщение, 
что Флемстид, возможно, наблюдал сверхновую в 1680 г., но пока этот 
факт установлен не очень надежно.) Принимая во внимание высокий 
уровень европейской астрономии того времени и полное отсутствие каких- 
либо записей о событии в китайских хрониках, можно думать, что сверх¬ 
новая была на несколько звездных величин слабее ’’нормальных” СН I и 
СН II и имела в максимуме блеск Му 16,5"’если учесть межзвездное 
поглощение света. 

Аномально слабая вспышка может быть связана с тем, что массивная 
звезда лишилась внешних, богатых водородом слоев в процессе эволюции 
еще до вспышки и не проходила стадии сверхгиганта с мощной истека¬ 
ющей атмосферой. В этом случае, согласно расчетам Имшенника, Наде¬ 
жина (1970) и Шевалье (1976), блеск сверхновой в максимуме оказыва¬ 
ется на 5—6 т слабее стандартного значения. Предположение о том, что 
массивная предсверхновая интенсивно теряла вещество до вспышки, 
согласуется с выводом о звездном происхождении газа в окрестности ос¬ 
татка, сделанным на основании наблюдений туманности. 

Таким образом весь комплекс наблюдений Кассиопеи А приводит к сле¬ 
дующей модели остатка: двухкомпонентный выброс (компактные ’’ос¬ 
колки” и диффузная оболочка, вероятно, кольцевой формы) взаимодей 
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ствует с веществом двухкомпонентного ветра предсверхновой (плотные 
сгустки и разреженный однородный газ ветра). Эффективное торможение 
выброшенной оболочки, и тем более плотных ’’осколков”, еще не началось. 
Начальная масса предсверхновой на главной последовательности была 
не меньше 10 Л/ 0 , скорее всего 20—25 М@; внешняя водородная оболочка 
была потеряна звездой до вспышки. Вероятным кандидатом вспыхнув¬ 
шей звезды является компактное гелиевое ядро проэволюционировав- 
шей массивной звезды, т.е. звезда Вольфа—Райе. 

G 292,0 + 1,8. Этот галактический остаток сверхновой является ана¬ 
логом Кассиопеи А: в его оптическом спектре преобладают линии кис¬ 
лорода и неона, а рентгеновское изображение свидетельствуете тороидаль¬ 
ной структуре выброшенного вещества. Радиоостаток первоначально 
относили к типу комбинированных, так как он состоит из яркого цент¬ 
рального источника размером около 2' и более слабого плато разме¬ 
ром около 9-10' (Локхарт и др., 1977). Но распределение спектраль¬ 
ного индекса: а = —0,2 на периферии и а = —0,4 в центре, тепловой 
спектр рентгеновского излучения и отсутствие центрального компакт¬ 
ного рентгеновского источника свидетельствуют против такой интер¬ 
претации. 

Яркие в линиях О и Ne волокна неравномерно заполняют радиоостаток; 
спектральный контур линий состоит из яркого узкого пика (Ли <90км • с" 1 ) 
и широкой п-образной подложки (Дц- = 2000—2500 км • с -1 ) (Госс и др., 
1979; Мардин и Кларк, 1979). Узкие линии, в том числе и Н^, излучаются 
всюду в остатке и за его пределами и скорее всего связаны с эмиссией 
близкой НИ области. Широкие линии О и Ne излучаются только в плотных 
компактных конденсациях внутри радиоисточника; широкая компонента 
водородных линий не обнаружена. Температура в волокнах составляет 
(2-3) • 10 4 К, плотность - около 2500 см -3 (Допита и Туохи, 1984). 
Исследования поля скоростей показали, что волокна представляют собой 
часть оболочки, расширяющейся со средней скоростью около 2200 км • с -1 
(Браун и др., 1983). 

Рентгеновские наблюдения обнаружили уникальную структуру объекта 
(Туохи и др., 1982). После этих наблюдений, собственно, и появилась 
идея кольцевого выброса в богатых кислородом остатках. Рентгеновский 
источник имеет структуру эллиптического диска размером 8’ X 6,5', пере¬ 
сеченного вдоль малой оси яркой раздвоенной перемычкой. Рентгенов¬ 
ский диск практически совпадает с радиоплато. Перемычка тонкая, рас¬ 
стояние между ее компонентами около 1', длина — около б\ Такая струк¬ 
тура может быть следствием тороидального выброса вещества (например, 
в экваториальной плоскости звезды), ориентированного ребром к наб¬ 
людателю. 

Распределение яркости и скорости быстрых оптических волокон не 
выявляет кольцевой структуры (Браун и др., 1983), но и в случае Кассио¬ 
пеи А кольцевой выброс отчетливо наблюдается только в рентгене. При¬ 
нимая в качестве скорости расширения тора и расш = 2200 км • с -1 (это 
разумное предположение, поскольку размер перемычки примерно равен 
размеру остатка), имеем при расстоянии - 5 кпк (Госс и др., 1979) линейный 
радиус около 4 пк и возраст выброса - около 1800 лет, если торможение 
еще не началось. 
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Отношение концентрации Ne/O в волокнах туманности, как и в Кас¬ 
сиопее А, свидетельствует, что предсверхновая была достаточно массивной 
звездой. М нлч >. 25М @ (Туохи и др., 1982). 

N 132 D в БМО. Этот внегалактический объект относится к тому же 
классу остатков сверхновых. Здесь, как и в Кассиопее А, наблюдается 
система быстрых волокон и медленных конденсаций. Первые характери¬ 
зуются лучевой скоростью 1000—3000 км • с -1 и излучают только в лини¬ 
ях [ОН], [ОШ], [Nelli] и [АгШ] при полном отсутствии водорода: 
/[ОШ] /Лчл > ЮОО. Спектр стационарных конденсаций более нормальный, 
лучевые скорости не превосходят 600 км • с -1 , плотность соответствует 
(2-8) • ІО 3 см -3 (Ласкер, 1978, 1980). Яркие оптические волокна и кон¬ 
денсации заключены в сферически-симметричной области диаметром 6 пк, 
окруженной слабым диффузным диском диаметром 32 пк, излучающим 
не только линии кислорода, но также Н а , и [NilJ . Яркий синхротронный 
радиоисточник совпадает с центральной волокнистой туманностью. Рент¬ 
геновский источник связан с протяженным диффузным диском размером 
около 30 пк, спектр излучения тепловой, двухкомпонентный: кТ = 0,5” кэВ 
и кТ 4 кэВ, с яркими линиями О, Mg, Si, S; содержание тяжелых эле¬ 
ментов повышено (Кларк и др., 1982). 

Распределение яркости и лучевой скорости богатых кислородом опти¬ 
ческих волокон соответствует ориентированному под углом 45° кольцу, 
расширяющемуся со средней скоростью 2250 км • с -1 (Ласкер, 1980). 
Возраст, определяемый размером и скоростью кольцевого выброса, равен 
1300 лет в предположении свободного разлета. Если граница рентгенов¬ 
ского источника и диффузного оптического диска определяет положение 
фронта ударной волны, скорость распространения волны должна быть 
около 10 4 км • с -1 . Впрочем, по аналогии с Кассиопеей А можно думать, 
что собственно остаток сверхновой представлен яркой туманностью и син- 
хротронным радаоисточником размером 6 пк, а слабое дискообразное 
гало вокруг остатка образовано ветром предсверхновой. 

IE 0102,2 - 7219. Это ярчайший рентгеновский источник в ММО; его 
оптические волокна излучают в основном в линиях кислорода. Яркая ту¬ 
манность размером ~24" (7 пк) окружена слабым внешним гало диамет¬ 
ром около 3,5', спектр которого характеризует область НІІ высокого 
возбуждения (Допита и др., 1981). Кольцевая область между яркими во¬ 
локнами и гало практически лишена оптической эмиссии, но рентгеновское 
излучение наблюдается вплоть до расстояния ~ 20", где начинается гало. 
Скорости волокон меняются от —2500 до +4000 км • с -1 , их распределение 
в картинной плоскости соответствует пространственной геометрии сильно 
изогнутого тора, расширяющегося со скоростью 3300 км ■ с -1 (Туохи и 
Допита, 1983). Это единственный объект среди богатых кислородом ос¬ 
татков, в котором тор значительно отклоняется от плоскости, что 
наводит на мысль о сильном возмущении в момент выброса. Возраст, 
определяемый размером и скоростью, соответствует ІО 3 лет. В этом 
остатке впервые найдена линия Hell (4686 А) в гало, что свидетельствует 
об ионизации не звездой раннего спектрального класса, а сверхновой 
в момент вспышки или жесткой фотонной радиацией ударной волны. 
Спектр свечения быстрых волокон подобен спектрам G 292,0 + 1,8 и 
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N 132 D: видны только линии [01], [ОН], [ОШ] и [Nelli] , [NeV] ; ха¬ 
рактерные значения температуры Т е = 23 000 К и плотности п е ~ 100 см -3 
(Допита, Туохи, 1984). 

Остаток сверхновой в NGC 4449. В 1978 г. на периферии неправильной 
галактики NGC 4449 был открыт нетепловой радиоисточник, по светимости 
превосходящий ярчайший галактический объект Кассиопею А в 25 раз 
(см. Блайр и др., 1983, 1984а; Бигнел и Секвист, 1983 и ссылки там). 
По спектру радиоизлучения (а = —0,6) объект был классифицирован как 
молодой остаток сверхновой. В его оптическом спектре наблюдаются 
две системы линий: узкие, связанные с близлежащей областью НИ, и широ¬ 
кие линии [01], [ОН], [ОШ], [Neill] , [SII] , ширина которых в шкале 
лучевых скоростей соответствует 7000 км • с -1 (Блайр и др., 1983). Ши¬ 
рокие линии водорода не обнаружены; спектр, как видим, подобен спектру 
быстрых волокон Кассиопеи А. Температура в области свечения [ОШ] 
составляет (4—5) • ІО 4 К, плотность в ярких волокнах п е = 10 s - ІО 6 см -3 , 
т.е. значительно выше, чем в волокнах Кассиопеи А. Полная масса кисло¬ 
рода в остатке — около 0,01 М а , что в 50 раз выше, чем в быстрых волок¬ 
нах Кассиопеи А (Блайр и др., 1983). Угловой размер радиоисточника не 
превышает 0,04 - 0,06" (де Бруин, 1983), что соответствует радиусу не 
больше 0,7 пк. Принимая скорость расширения ~3500 км • с -1 , находим 
предельный возраст t < 200 лет в предположении, что оболочка еще раз¬ 
летается без торможения. С остатком связан мощный рентгеновский источ¬ 
ник L о,2 —4кэв = 8 • ІО 38 эрг • с -1 (Блайр и др., 1983), спектр излучения 
неизвестен, но считая, ко аналогии с Кассиопеей А, что температура в ос¬ 
татке близка к ІО 7 К, авторы дают грубую оценку массы горячей плазмы 
М х « 25 М @ . Содержание тяжелых элементов в выбросе в 5—50 раз выше, 
чем в плазме солнечного состава. Грубая оценка содержания неона и серы 
по отношению к кислороду по интенсивности [Nelli] / [ОШ] и [SII] / [ОН] 
согласуется, в рамках модели Вусли, Уивера (1982), со взрывом массив¬ 
ной звезды М нлч «15—20 М@. 

Как видим, яркий объект на периферии NGC 4449 представляет раннюю 
стадию развития богатых кислородом остатков. Верхняя граница размера 
и возраста говорят о крайней молодости остатка, что объясняет его высо¬ 
кую радио-и рентгеновскую светимость. 

Корма А. Не исключено, что к этому же типу относится хорошо извест¬ 
ный старый остаток сверхновой Корма А (см. § 6). Недавно Уинклер и 
Киршнер (1984) выявили в нем новые быстрые волокна сочень сильными 
линиями кислорода и слабыми линиями водорода. Возможно, эти волокна, 
разлетающиеся из центра со скоростью около 1600 км -с -1 , являются 
аналогом быстрых волокон Кассиопеи А, в то время как яркие медленные 
волокна, скорость которых не превышает 300 км • с -1 , — аналогом стаци¬ 
онарных конденсаций. 

0540 - 69,3 в БМО. Объект чрезвычайно интересный, поскольку 
сочетает признаки богатых кислородом остатков и плерионов (см. § 3). 
Принадлежность к классу богатых кислородом остатков определяется 
спектром оболочки, окружающей центральную синхротронную туманность. 
Впрочем, некоторая аномальность спектра — отсутствие линий [Neill], 
[NeV] и очень сильная эмиссия [SII] — выделяет 0540 — 69,3 среди 
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обсуждаемых здесь объектов. Задача будущих детальных исследований 
во всем диапазоне энергий - решить, существенны ли эти различия или со¬ 
четания плерионов с богатыми кислородом оболочками является естест¬ 
венным завершением эволюции некоторых звезд и чем эти звезды 
отличаются от других. Пока, как упоминалось в § 3, именно объект 
0540 — 69,3 кажется наиболее подходящим кандидатом в остатки вспы¬ 
шек сверхновых II типа. 

Резюмируя представленные наблюдательные данные, можно конста¬ 
тировать, что существует единый и достаточно многочисленный класс 
остатков сверхновых, типичным представителем которого является Кас¬ 
сиопея А. Этот класс, получивший название ’’богатые кислородом остатки”, 
характеризуется следующими общими свойствами: 

1. Основой идентификации объектов этого класса может служить спектр 
волокон, в котором преобладают линии кислорода, видны достаточно силь¬ 
ные линии неона или серы и полностью отсутствует излучение водорода и 
азота. (Последнее верно только при наблюдениях с высоким угловым раз¬ 
решением, позволяющим разделить излучение быстрых волокон, диффузной 
оболочки и гало.) 

2. Молодые объекты этого класса характеризуются тороидальной струк¬ 
турой, особенно ярко выраженной в мягком рентгеновском диапазоне. 
Скорее всего тор представляет собой обогащенный кислородом выброс, 
нагретый возвратной ударной волной. Скорость расширения тора меня¬ 
ется в пределах 2000—6000 км с -1 , масса 2 — 10 М@. Наряду с тором 
наблюдается более слабая сферическая оболочка примерно того же размера, 
т.е. при вспышке происходят и сферически-симметричный, и кольцевой 
выброс вещества. 

3. Остатки этого класса окружены слабым протяженным гало, оптичес¬ 
кий спектр которого характеризует область НИ высокого возбуждения 
(наблюдается линия Не II 4686 А); гало вокруг Кассиопеи А излучает в 
мягком рентгеновском диапазоне. 

4. Светимость богатых кислородом остатков в радио- и рентгеновском 
диапазонах в несколько десятков раз превосходит светимость остатков 
СНІ и СНІІ сходного возраста. Этим, разумеется, объясняется богатство 
внегалактических представителей этого класса. Но учитывая, что основной 
признак индентификации — преобладание кислородных линий — может 
наблюдаться лишь в начале эволюции, не долее (1-2) • ІО 3 лет, пока масса 
сгребенного межзвездного газа не превысит существенно массу выброса, 
можно заключить, что вспышки этого типа происходят часто. Мы покажем 
в § 9, что образующиеся при вспышках СН II плерионы легко идентифици¬ 
руются тоже на протяжении первых тысяч лет. Поскольку число плерионов 
и богатых кислородом остатков сравнимо (из 6 исторических сверхновых 
в Галактике 2 плериона и 1 богатый кислородом, среди 25 уверенно иден¬ 
тифицированных остатков в БМО 3 плериона и 2 богатых кислородом), 
можно думать, что вспышки этих двух типов происходят одинаково часто. 

5. Богатые кислородом остатки образуются при вспышках массивных 
звезд. Этот вывод следует, во-первых, из оценки массы выброса по его 
рентгеновской светимости и, во-вторых, из сравнения обилия кислорода 
и неона в волокнах с современными теоретическими представлениями 
о нуклеосинтезе в массивных звездах. 
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6. Звездный остаток - пульсар найден лишь в одном ’’нетипичном” 
объекте 0540—69,3. В остальных богатых кислородом остатках отсут¬ 
ствие центрального пульсара доказывается как прямыми наблюдениями — 
отсутствием компактных рентгеновских источников, так и косвенными - 
тепловым спектром рентгеновской эмиссии, оболочечной структурой 
радио изображения и крутым радиоспектром а « —0,5. 

7. Массивный предшественник сверхновой характеризуется сильным 
истечением вещества. Во-первых, в спектре выброса практически пол¬ 
ностью отсутствует водород; это значит, звезда потеряла внешние водо¬ 
родные слои до вспышки. Во-вторых, химический состав стационарных 
конденсаций Кассиопеи А говорит об их звездном происхождении, а низкая 
скорость — о том, что этот газ выброшен не во время вспышки. В-третьих, 
вещество ветра, ионизованное при вспышке, по всей видимости, наблю¬ 
дается как слабое гало вокруг остатков этого класса. 

8. Возможно, сверхновые этого типа имеют аномально низкую свети¬ 
мость в максимуме, примерно на 5 т слабее СНI и СНII, но этот вывод 
основан пока на наблюдениях объекте Кассиопеи А. 

Таким образом, на основе чисто наблюдательных фактов можно сделать 
фундаментальные выводы о природе вспышек этого типа. Предсверхновая 
должна быть массивной звездой, интенсивно теряющей вещество в процессе 
эволюции. Поскольку выброс полностью лишен водорода, можно предпо¬ 
лагать, что предсверхновая была компактным гелиевым ядром массивной 
проэволюционировавшей звезды; наиболее подходящий кандидат — звезда 
Вольфа—Райе. Тороидальная структура обогащенного кислородом вещества 
свидетельствует об асимметричном выбросе или асимметричном истечении 
вещества предсверхновой. Такая асимметрия в первую очередь наводит 
на мысль о быстром вращении звезды. Боденхеймер и Вусли (1983) пока¬ 
зали, что быстрое вращение массивной звезды (М нлч = 20 — 30 М@) может 
объяснить взрыв сверхновой, сопровождающийся тороидальным выбросом 
вещества в экваториальной плоскости (см. § 5). 

Можно также предположить, что звезда Вольфа-Райе входила в двойную 
систему и была ’’вторичной” компонентой пары, т.е. звездой WR с ком¬ 
пактным релятивистским спутником, такой, какие наблюдаются в центре 
кольцевых туманностей (см. гл. Ill) . В этом случае тороидальная структура 
выброса или предшествующее вспышке истечение в экваториальной плос¬ 
кости могут быть следствием вращения компактного спутника в атмосфере 
звезды, возможно, заканчивающегося образованием двойного ядра. 

8 5. ВСПЫШКИ ЗВЕЗД РАЗНОЙ МАССЫ 

И ОБРАЗОВАНИЕ КОМПАКТНОГО ЗВЕЗДНОГО ОСТАТКА 

Вспышка сверхновой сопровождается выделением энергии — механичес¬ 
кой и в форме излучения — в количестве не менее 10 51 эрг; эта оценка 
следует как из наблюдений сверхновых, так и из наблюдений старых затор¬ 
мозившихся оболочек. Такая энергетика в масштабе звезды может быть 
связана с гравитационным коллапсом ядра (при сжатии до размера нейт¬ 
ронной звезды R = 10 км выделяется энергия связи GM/R 2 «= 10 53 эрг) или 
с термоядерным взрывом ядра достаточно массивной звезды (термоядер¬ 
ная энергия синтеза составляет ~2 • 10 51 эрг на 1 М„ углеродного ядра). 
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Исчерпывающей теории, описывающей конечные стадии эволюции звезд: 
образование белых карликов, коллапс нейтронных звезд и черных дыр 
или полный разлет звезды в результате термоядерного взрыва — пока нет. 
До конца не ясен и механизм вспышки сверхновой, завершающий некото¬ 
рые из путей звездной эволюции. С одной стороны, имеется большое число 
теоретических исследований эволюции звезд; модели внутреннего строения 
и эволюции просчитаны практически для звезд любой начальной массы. 
С другой стороны, развита теория вспышек сверхновых I и II типов, хоро¬ 
шо объясняющая наблюдаемые спектры и кривые блеска сверхновых. 
’’Сшивание” этих двух направлений теоретических исследований является 
слабым местом: нет четкого взаимно однозначного перехода от равновес¬ 
ных стадий эволюции, описываемых эволюционным треком звезды на 
диаграмме Герцшпрунга—Рессела, к завершающему термоядерному взрыву 
или коллапсу ядра с передачей энергии связи срываемым внешним слоям. 
Однако отдельные звенья сложной цепи явлений, приводящих к вспышке 
сверхновой, уже обозначились достаточно определенно. 

Рассмотрим сначала чисто наблюдательные факты, ибо в конечном 
счете наблюдения, а не теория должны дать ответ на фундаментальные 
вопросы: какова начальная масса звезд, дающих вспышку сверхновой? 
взрываются или коллапсируют звезды? остаются ли звездные остатки 
в форме нейтронной звезды или черной дыры? 

Начальная масса предсверхновых I и II типов может быть оценена на 
основе распространенности сверхновых в галактиках разного морфологи¬ 
ческого типа и внутри галактики. Концентрация СНII к спиральным рука¬ 
вам и отсутствие связи с рукавами у СН I — один из наиболее надежных 
методов оценки времени жизни, т.е. начальной массы предсверхновых. 
Но количественное определение времени, которое звезда данной массы 
проводит в рукаве, может быть сделано очень грубо, так как зависит от 
траектории газового комплекса и звезды в рукаве и от скорости спираль¬ 
ного узора. А в оценку массы, разумеется, входит неопределенность чисто 
теоретического параметра - времени жизни звезды данной массы. 

Мы убедились в § 1, что сверхновые II типа вспыхивают только в спи¬ 
ральных галактиках и никогда не вспыхивают в эллиптических. Частота 
вспышек СН II коррелирует с цветом галактики, определяемым интен¬ 
сивностью звездообразования. Внутри спиральных галактик СН II распре¬ 
делены неизотропно, выявлена их сильная концентрация к спиральным 
рукавам. На этом основании Шкловский (1960а) и Тинсли (1975, 1977) 
сделали вывод, что звезды, дающие вспышку СН II, должны быть молоды¬ 
ми массивными звездами спектральных классов О — ранних В на главной 
последовательности, М нт > 6 — ѢМ®, время жизни которых не превы¬ 
шает ~3 • ІО 7 лет. 

Обнаружена линейная зависимость частоты СН II от потока Н а -излучения 
S -галактик, который определяется числом звезд ОВ и их ультрафиолетовой 
светимостью, проинтегрированной по времени жизни звезды данной массы 
(Кенникутт, 1984). Это позволяет определить нижнюю границу начальной 
массы звезд, дающих вспышку СН II. Учитывая ошибки, связанные с воз¬ 
можной недооценкой частоты СН II. с неопределенностью начальной функ¬ 
ции масс, грубым подсчетом ионизующей радиации звезд, основанном на 
моделях звездных атмосфер и эволюционных треках звезд разной массы, 
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с ошибками оценки расстояния до галактик и т.д., Кенникутт (1984) дает 
нижнюю границу М нлч (СНII) в пределах от 5—6 до 12 М ѳ , причем наиболее 
вероятно значение М нач (СН II) > 8 М & . 

С оценками, вытекающими из статистики внегалактических сверхновых, 
согласуется начальная масса предсверхновой II типа, вспыхнувшей в 1054 г.: 
масса Крабовидной туманности — около 2 М в плюс масса звездного остатка 
(нейтронной звезды) — около 1 М е плюс масса газа в гало, по всей вероят¬ 
ности выброшенного в форме звездного ветра, — около 7—8 М® (см. § 3). 

Верхняя граница начальной массы звезд, кончающих жизнь вспышкой 
сверхновой, определяется менее уверенно, хотя и здесь наметился опреде¬ 
ленный прогресс. Во-первых, появились прямые оценки массы выброшен¬ 
ного вещества по его рентгеновской светимости, и, как показали наблюде¬ 
ния молодых галактических остатков, масса выброса составляет несколько 
М, э, в Кассиопее А — до 10 М а .. Начальная масса, учитывая медленную по¬ 
терю вещества до вспышки, была, соответственно, еще больше. Во-вторых, 
наблюдаемое в волокнах Кассиопеи А и сходных с ней объектах содержание 
тяжелых элементов может быть объяснено лишь нуклеосинтезом в массив¬ 
ных звездах (М ит ~ (20 - 30) М 0 ) и при условии, что выбрасывается 
значительная масса вещества, до 10Af®. 

В то же время появились наблюдения, которые, возможно, свидетельст¬ 
вуют о том, что массивные звезды, М нлч > 15 -25ЛГ Ѳ , коллапсируют, не 
давая вспышку сверхновой. Наблюдения галактических рассеянных звезд¬ 
ных скоплений в линии СО, проведенные Башем и др. (1977), показали, 
что эмиссия наблюдается в молодых скоплениях, содержащих звезды более 
ранние чем ВО, и не наблюдается в скоплениях, таковых не содержащих. 
Статистика достаточно уверенная: излучение СО найдено в 24 из 28 скопле¬ 
ний с молодыми звездами класса О и не найдено в 35 из 38 скоплений, 
в которых самыми ранними являются звезды класса В1. Объяснение этому 
факту дали Уилер и Баш (1977), предположив, что массивные звезды 
класса О с Л/ нач = 15—25 М е не взрываются и выметание газа из скопле¬ 
ний происходит лишь после того, как с главной последовательности начи¬ 
нают уходить менее массивные звезды, кончающие жизнь вспышкой сверх¬ 
новой. Поскольку это пока единственный наблюдательный факт, ограничи¬ 
вающий массу предсверхновой сверху, аргументация, безусловно, должна 
быть обоснована дальнейшими наблюдениями и анализом возможной 
селекции наблюдений. 

Сверхновые типа I вспыхивают в эллиптических галактиках, причем 
наблюдаются на периферии Е-галактик (ван ден Берг, Маза, 1976). Отсюда 
следует, что вспыхивают старые звезды гало, возраст которых составляет 
ІО 10 лет, масса - около 1 М 0 . Только такие звезды имеют время жизни, 
равное возрасту эллиптических галактик, а звездообразование на современ¬ 
ном этапе там если и происходит, то темп его низок из-за отсутствия холод¬ 
ного газа. 

С другой стороны, согласно табл. 1, СНІ чаще встречаются (на единицу 
массы) в спиральных, чем в эллиптических галактиках, что свидетельствует 
против идентификации СНІ в S -галактиках со вспышками звезд старого 
населения гало. Об этом же говорит отмеченное Цветковым (19866) отсут¬ 
ствие значимых различий в частоте," радиальном распределении и z -коор¬ 
динате СНІ и СНII в спиральных галактиках. Еще один наблюдательный 
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аргумент в пользу более молодого населения предсверхновых 1 типа, чем 
это следует из их встречаемости в Е-галактиках, — повышенная частота 
СНI в галактиках с аномальной активностью звездообразования. Высокую 
частоту вспышек в этих звездных системах естественно связать с большим 
числом массивных звезд, а не с долгоживущими звездами малой массы. 
Это галактики типа 10; морфологически они ближе к ранним эллиптичес¬ 
ким системам, но выявляют признаки звездообразования на современном 
этапе. Отсюда Тинсли (1979) ; Эмлер, Тинсли (1979) делают вывод, что 
начальная масса предсверхновых I типа составляет около 4- 6 М 9 , 
во всяком случае не менее 2 М®. (С массивными звездами связаны 
СНІб, см. с. 280.) 

Верхний предел массы предшественников СН I получается из тех сообра¬ 
жений, что вспышки этого типа не концентрируются к спиральным рука¬ 
вам. Следовательно, начальная масса предсверхновых не превышает 6—8 М®, 
а время жизни — не менее 3 • ІО 7 лет. (Такое время жизни объясняет, 
почему СНІ не видны вблизи областей звездообразования: они успевают 
уйти на несколько килопарсек при характерных пекулярных скоростях 
этого типа населения около 100 км • с' 1 . (Это относится к СНІа, см. с. 280.) 

Приведенные оценки массы предсверхновых I типа, сделанные на основе 
чисто эмпирических данных, свидетельствуют в пользу двойственности 
происхождения СНІ (см. Шкловский, 1984). Но в любом случае это долж¬ 
ны быть сильно проэволюционировавшие звезды, практически полностью 
потерявшие внешние водородные слои, такие как белые карлики, гелиевые 
ядра звезд WR, компоненты тесных двойных систем после перетекания 
массы. (Разделение на два класса: СНІа и СНІб уже сделано, см. с. 280.) 

Не исключено, впрочем, что в некоторых Е-, SO -галактиках продолжает¬ 
ся звездообразование из газа, теряемого звездами. Во всяком случае имен¬ 
но так Колдуэлл и Эмлер (1981) интерпретируют обнаруженную корреля¬ 
цию частоты сверхновых с положением этих галактик в скоплениях, т.е. 
с темпом выметания газа динамическим давлением горячей межгалакти¬ 
ческой среды. Гусейнов и др. (1980) также отмечают, что более половины 
Е- и SO -галактик, в которых наблюдались СНІ, обнаруживают аномалии, 
вероятно, свидетельствующие о продолжающемся звездообразовании. 
Недавно произошло знаменательное событие: в рентгеновском диапазоне 
непосредственно обнаружено излучение горячего газа в эллиптических 
галактиках, причем количество его оказалось практически таким же, как 
в спиральных системах (Фибиан, 1985). Насколько серьезно повлияет этот 
факт на наши представления о звездообразовании в Е-галактиках, а следова¬ 
тельно и о начальной массе предсверхновых I типа, пока говорить прежде¬ 
временно. Судя по всему, звездообразование в этих звездных системах про¬ 
должается и на современном этапе, но образуются маломассивные звезды. 

В заключение остановимся на ограничении снизу начальной массы звезд, 
дающих в конце эволюции вспышку сверхновой. Какова масса звезд, 
которые кончают жизнь ’’спокойно”, превращаясь в белые карлики после 
сброса планетарной туманности и медленно остывая? Такие оценки делают¬ 
ся по наблюдениям рассеянных звездных скоплений (Уилер, 1978; Тинсли. 
1977). Число белых карликов в Гиадах свидетельствует, что начальная 
масса этих звезд не превышала 2—6 М®, с наиболее правдоподобным значе¬ 
нием М няч <3 — 4 М в (ван ден Хойвел, 1975). Наблюдения других скопле- 
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ний дают Л/ нач <5 — 6 М в . Впрочем, появилась тенденция к увеличению 
массы предшественников планетарных туманностей, в частности, М нач 
ядра NGC7027, определяемая с учетом массы гало по наблюдениям в 
линии СО составляет ~6 М 0 (Кнапп и др., 1982). ’’Перекрытие” диапазонов 
начальной массы планетарных туманностей и СНІ не страшно, поскольку 
лишь незначительная часть белых карликов может дать впоследствии 
вспышку СНІ. Это следует из простой оценки: в Галактике ежегодно 
образуются 1—3 планетарные туманности, а вспышки СНІ происходят 
не чаще, чем раз в 50 лет. 

Перечисленные наблюдательные факты дают следующую грубую класси¬ 
фикацию для одиночных звезд в спиральных галактиках (см. также Уилер 
(1978), Тинсли (1979), Шкловский (1978, 1983)): белые карлики образу¬ 
ются в результате эволюции звезд с начальной массой менее 4—6 М @ и вре¬ 
менем жизни ~10 8 лет; часть звезд с массой от 4 до 6—7 М а дают 
вспышки сверхновых 1 типа после (3-9) - ІО 7 лет эволюции; сверхно¬ 
вые II типа образуются из звезд с начальной массой от 6 до 15—20 М@, 
время жизни которых составляет (2—3) • ІО 7 лет; более массивные звезды 
не дают вспышек сверхновых, вероятно, образуя черные дыры. Предсверх¬ 
новые I типа скорее всего неоднородны: это либо сильно про эволюциони¬ 
ровавшие объекты типа белых карликов с массой, слегка превышающей 
чандрасекаровский предел, либо гелиевые звезды, сбросившие водородную 
оболочку, возможно, компоненты тесных пар. (Оговорка об одиночных 
звездах сделана потому, что приведенные оценки начальной массы по вре¬ 
мени жизни звезды не учитывают перетекание массы в тесных двойных 
системах, существенно меняющее темп эволюции.) 

Рассмотрим теперь чисто наблюдательные данные о том, что происходит 
с ядром звезды при вспышке сверхновой, а именно, какие вспышки обра¬ 
зуют нейтронную звезду или черную дыру и когда ядро разлетается пол¬ 
ностью. Открытие пульсаров в Крабовидной туманности и в Парусах XYZ 
явилось блистательным подтверждением идеи Бааде и Цвикки о том, что 
сверхновые связаны с превращением обычной звезды в нейтронную. В се¬ 
мидесятые годы считалось, что вспышка сверхновой всегда сопровожда¬ 
ется образованием нейтронной звезды, а отсутствие пульсаров в других 
остатках объяснялось ’’неудачной” ориентацией, т.е. тем, что земной наблю¬ 
датель не попал в узкую диаграмму направленности излучения пульсара. 
Ситуация коренным образом изменилась после запуска обсерватории 
’’Эйнштейн”, одной из важнейших задач которой были поиски нейтронных 
звезд в молодых остатках сверхновых. Прежде чем перейти к изложению 
результатов поисков и выводов, которые из них следуют, перечислим 
наблюдательные методы, позволяющие обнаружить сколлапсировавшее 
ядро вспыхнувшей звезды — нейтронную звезду или черную дыру. 

1. Единственное безусловное свидетельство - пульсар в центральной 
области остатка, наблюдаемый в радио-, рентгеновском, оптическом и 
7 -диапазонах. Учитывая большую скорость, приобретаемую звездным 
остатком при вспышке в двойной системе или вследствие асимметричного 
взрыва (100-300 км-с -1 , судя' по наблюдениям пульсаров), пульсар 
может быть не в центре и даже за пределами очень старого остатка сверх¬ 
новой. Генетическая связь пульсара с протяженным остатком должна 
быть доказана. 
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2. Излучение горячей поверхности нейтронной звезды может быть за¬ 
фиксировано как компактный рентгеновский источник с тепловым спект¬ 
ром излучения. В отличие от пульсара, это излучение может наблюдаться 
при любой ориентации, и именно с этим обстоятельством были связаны 
большие надежды, возлагаемые на обсерваторию ’’Эйнштейн”. Темпера¬ 
тура поверхности нейтронной звезды может быть различной, у магнитных 
полюсов и на экваторе, т.е. тепловое излучение тоже может быть модули¬ 
ровано с периодом вращения нейтронной звезды. 

3. Нейтронная звезда или черная дыра в тесной двойной системе может 
наблюдаться как рентгеновская двойная: рентгеновское излучение связано 
с аккрецией вещества, перетекающего со спутника, а периодическая пере¬ 
менность — с орбитальным движением системы и прецессией. 

Кроме этих прямых указаний, существование звездного остатка, инжек¬ 
тирующего свежие релятивистские частицы, доказывается следующими 
косвенными признаками: 

4. Протяженный источник синхро тронного рентгеновского излучения, 
яркость которого растет к центру (меньшего размера и с более жестким 
спектром, чем тепловое излучение плазмы за фронтом ударной волны). 

5. Принадлежность радиоостатка к классу плерионов или комбиниро¬ 
ванных (плерион с оболочкой),см. § 9. 

Разумеется, в идеальном случае должны наблюдаться все перечисленные 
признаки. 


Таблица 8 

Пульсары, связанные с остатками вспышек сверхновых 


Характеристики 

Остаток 

Крабовиднан 

туманность 

Паруса XYZ 

MSH 15-52 

0540-69.3 

Пульсар 

PSR 0531 + 21 

PSR 0833-45 

PSR 1509-58 

PSR 0540 -69 

Диапазон *) 

Р, о, X, 7 

Р, о, 7, X 

Р,Х 

X, о 

Р,с 

0,033 

0,089 

0,150 

0,0502 • 

Р, с • с -1 

4,23 • ІО’ 13 

1,25 - ІО' 13 

1,49- 10 12 

4,8- ІО’ 13 

t nex = 0,SP/P 

1230 

11 200 

1690 

1,7 ІО 3 

f ocx , лет 

930 

15 • ІО 3 

2 • 10 4 

~ 800-1100 

L, эрг • с' 1 

5 • ІО 33 

7 • 10 3 ‘ 

2 -10 3 ’ 

(1-2) • ІО 33 

Т н . 3 , 10‘ К 

2,0 - 2,5 

0,9 - 1,5 

2,5 


L\ (синхротр.), 

2 • ІО 3 ’ 

(4 -Ю 32 (Vela А* 

*) 

8- 10 36 

эрг • с-' 

1 

[5 ■ 10 33 (Vela В* 

*) 1,6 - ІО 35 


D x (синхротр.). 

0,8 X 0,5 1 

f ~ 0,1 (Vela A) 





1 4 X 8(Vela B) 

4,7 X 8,5 

£ 2 

Тип остатка 

Плерион 

Плерион + 

Оболочка 

’’Богатый 



оболочка 


кислородом” 

*)р - радио. 

о — оптический, 

X — рентгеновский, у - гамма-диапазоны. 

**) Vela А - рентгеновское пя 

тно размером ~ 

Г, Vela В — туманность размером 

30’ X 60’. 
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Сегодня четыре пульсара надежно связаны с остатками вспышек сверх¬ 
новых: кроме давно известных Крабовидной туманности ( § 3) и Парусов 
XYZ (§6), недавно обнаружены пульсары в остатках MSH 15—52 (§6) 
и 0540-69,3 в БМО (§ 4). Сведения о них приведены в табл. 8 соот¬ 
ветственно по строкам: 1 — остаток сверхновой; 2 — пульсар, 3 — диапазон, 
в котором наблюдается пульсирующее излучение; 4 и.5 — период и замедле¬ 
ние периода пульсара; 6 — возраст пульсара t = 0,5 Р/Р\ 7 — возраст остатка 
сверхновой (кинематический для всех объектов, кроме СН1054 г.); 
8 — темп потери энергии вращения пульсара; 9 — температура нейтронной 
звезды по потоку теплового рентгеновского излучения компактного ис¬ 
точника в предположении чернотельного излучения при радиусе 15 км; 
10 и 11 — светимость и размер протяженного источника синхротронного 
рентгеновского излучения; 12 - тип остатка вспышки сверхновой. Исполь- 
зованны данные Сьюарда (1983), Хелфанда (1983), Сьюарда, Харндена 
(1984), Харндена, Сьюарда (1984), Манчестера и др. (1985), Миддледича, 
Пеннипейкера (1985). 

Приведенные оценки температуры нейтронной звезды имеют чисто 
ориентировочный характер, так как даже в наиболее исследованном пуль¬ 
саре PSR 0531+21 они сделаны по излучению между импульсами на уровне 
~ 1 % максимальной интенсивности и не учитывают возможной переменнос¬ 
ти теплового излучения. В пульсаре PSR 0833-45 рентгеновская эмиссия 
постоянна и полностью считалась тепловой, в PSR1509— 58 температура 
получена из анализа формы импульса и предполагает сильный градиент 
между полюсом и экватором. 

Как видим, самым молодым и наиболее энергичным является пульсар 
в Крабовидной туманности. Возраст пульсара PSR 1509-58 составляет 
~1700 лет и сильно отличается от возраста туманности, равного ~10 4 лет 
(см. § 6). 

Пульсары окружены протяженными рентгеновскими источниками, 
меньшими по размеру, чем соответствующие радиоостатки. Вокруг самого 
близкого пульсара PSR0833— 45 наблюдается, кроме того, компактная 
рентгеновская туманность диаметром около 0,1 пк, в остальных объектах 
такая туманность оказывается ниже порога углового разрешения обсерва¬ 
тории ’’Эйнштейн”. 

В радиолучах Крабовидная туманность — типичный плерион; Паруса 
XYZ - комбинированный (Паруса X - плерион, Паруса YZ - часть оболоч¬ 
ки); в MSH 15-52 спектр радиоизлучения (а = —0,34) характеризует 
классический оболочечный остаток, плерион либо не наблюдается, либо 
дает очень слабый вклад в радиоизлучение центральной области. Остаток 
вспышки сверхновой 0540—69,3 сочетает признаки плериона и ’’богатых 
кислородом” остатков, прототипом которых является Кассиопея А (см. 
§ 4). Напомним, что из 6 объектов этого класса звездный остаток вспышки 
найден только в одном (см. примечание на с. 190). 

В табл. 9 суммированы сведения об остатках сверхновых с компактны¬ 
ми рентгеновскими источниками, которые могут быть связаны с тепловым 
излучением нейтронной звезды. Приведены температура нейтронной звезды 
в предположении чернотельного излучения при радиусе 7-15 км по данным 
Номото, Цурута (1983); Хелфанда и др. (1980) и сведения о синхротрон- 
ном рентгеновском и радиоизлучении остатка. Остаток G 27.4+0.0 очень 
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Таблица 9 

Результаты поиска компактных рентгеновских источников в остатках вспышек 
сверхновых 


Остаток 


Г„ 3 , 10‘К 

расстояние, 

L x (синх- 

ротр.), 

эрг/с 

Тип радио- 

W, 

ЗС 58 

800 

2-2,4 

2,6 

1,8 • 10 34 

Плерион 

Б эккер и 
др., 1982 

СТВ 80 

~ ІО 4 

1,2-1,6 

3 

3 - 10 34 

Комбинир. 

Вонг, 

Сьюард, 

1984 

RCW 103 

2- ІО 3 

1,7-2,2 

2 

Нет 

Оболочка 

Туохи и 
др., 1983а 

W 28 

6 • 10 4 

1,8 

2,3 

Нет 

Комбинир. 

Хелфанд 

идр., 

1980; 
Эндрюс и 
др., 1983 

G 127.1 + 0.5 

G 296.5 + 9.7 
(PKS 1209-52) 

Ненадежн. 3,8 

1,1 

Her 

Нет 

Аналог 

W50 

Г елдзалер 
и Шаффер, 
1982; Хел¬ 
фанд, 1983 

Хелфанд, 

1983 

G 27.4 + 00 


~ 9? 

26 

Есть 

Оболочка 

Крис и др., 
1985 

Кассиопея А 

300 

<1,5 

2,8 

Нет 

Оболочка 

Мюррей 
и др., 1979 

СН Тихо Браге 380 

< 1,8 

3 

Нет 

Оболочка 

Хелфанд и 
др., 1980 

СН Кеплера 

400 

< 1,7 

1 

Нет 

Оболочка 

Хелфанд и 
др., 1980 

СН 1006 г. 

980 

<0,8 

1 

Нет 

Оболочка 

Пай и др., 
1981 

RCW86 

2 -ІО 3 

< 1,8 

2,5 

Нет 

Оболочка 

Хелфанд и 
др., 1980 

G 350.0-1,8 

8 • ІО 3 

< 1,5 

4 

Нет 

Оболочка 

Хелфанд и 
ДР-, 1980 

G 22.7-0.2 10 4 <2 

*) Даны ссылки на последние раб 

4,8 

Нет 

Оболочка 

Хелфанд и 
др., 1980 


далекий, учет поглощения и оценка температуры для него крайне ненадеж 
ны. Как видим, среди остатков с компактными рентгеновскими источни 
ками есть плерионы (ЗС 58), комбинированные (СТВ 80) и чисто обо 
лочечные объекты (RCW103). И если можно с уверенностью утверждать 
что в плерионе ЗС 58 наблюдается пульсар, ориентированный неблагоприят 
но к земному наблюдателю (см. § 3), то в оболочечном остатке RCW 103 
который не обнаруживает перечисленных выше признаков продолжающей 
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ся активности пульсара, по всей вероятности, образовалась нейтронная 
звезда со слабым магнитным полем или медленным вращением. Разумеет¬ 
ся, среди остатков с компактными источниками, но без других признаков 
активности пульсара возможны случаи проекции галактических и внегалак¬ 
тических объектов разной природы. В этом отношении наибольшее сомне¬ 
ние вызывает компактный источник в остатке G 127.1+0.5 (см. Госс, 
ван Горком, 1984). 

Учитывая полное число точечных рентгеновских источников и площадь, 
занимаемую старым остатком на небе, Хелфанд и Бэккер (1984) оценили 
вероятность случайной проекции источника рентгеновского излучения с 
потоком, не ниже наблюдаемого. Они нашли Р =35% для остатков W28 
и G 127.1+0.5 и Р = 4% - для PKS 1209-52. Для остальных объектов 
таблицы вероятностью случайной проекции можно пренебречь. 

В двух старых остатках сверхновых W50 и СТВ 109 обнаружены тесные 
двойные системы с релятивистским спутником - сколлапсировавшим 
ядром звезды. Об уникальном источнике SS433 в центре W50 мы будем 
говорить в § 6. Согласно современным представлениям это массивная 
тесная система с ’’нормальной” компонентой — звездой В2—В5 с массой 
20 М & , переполняющей свою полость Роша, и релятивистским спутником - 
черной дырой с массой около 5—6 М с . (Маргон, 1982, 1984, Гончарский 
и др., 1984; Антохина, Черепащук, 1985). Двойная система теряет вещест¬ 
во, во-первых, в форме двух релятивистских выбросов со скоростью 
80 000 км - с” 1 и интенсивностьюАГ=10~ 7 Л/®/годи, во-вторых, сферически- 
симметрично со скоростью около 1000 км • с” 1 и интенсивностью М = 
= 10“ 4 Мф/гоіх. Взаимодействие выбросов с оболочкой W50 существенно 
определяет природу остатка вспышки сверхновой. 

В центре оболочечного радиоостатка СТВ 109 наблюдается рентгеновс¬ 
кая двойная система ІЕ 2259+586: пульсар, излучающий в рентгеновском, 
радио- и инфракрасном диапазонах, с периодом вращения Р = 7 с и перио¬ 
дом орбитального движения: P op6 = 2300 с (Фалман, Грегори, 1983; Мидле- 
дич и др., 1983). Период орбитального движения еще должен быть уточнен, 
но предварительные данные соответствуют маломассивной паре: реляти¬ 
вистский компонент Мх = 1 — 1,4 М® и ’’нормальная” звезда М^>, 0,2 Мф. 
На оптической фотографии с рентгеновским пульсаром отождествлена 
слабая звездочка т в =23,5 т . Отмеченное изменение формы импульса 
пульсара за 2 года может быть связано с прецессией оси вращения реля¬ 
тивистского компонента. 

Никаких признаков продолжающейся активности сравнительно медлен¬ 
ного пульсара в СТВ 109 не наблюдается; это типичный оболочечный оста¬ 
ток с крутым спектром радиоизлучения а = —0,5, степень поляризации на 
2,7 ГГц не превышает 5 % (Даунс, 1983; Грегори и др., 1983; Софуе и др., 
1983; Худжес и др., 19846). Возраст, определяемый линейным радиусом 
18 пк (при расстоянии 4 кпк), составляет ~1,5 • 10 4 лет, если оболочка 
расширяется адиабатически. Пульсар смещен относительно центра симмет¬ 
ричной оболочки; смещение соответствует движению в картинной плоскос¬ 
ти со скоростью около 200 км ■ с -1 . 

В литературе последних лет были попытки отождествления нескольких 
пульсаров со старыми остатками сверхновых на основании их близкого 
пространственного расположения. Но эти попытки не выдержали проверки: 
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измерив собственные движения 26 пульсаров, Лайн и др. (1982) показали, 
что все пары, предполагаемые генетически связанными, таковыми не явля¬ 
ются, так как пульсары не могли вылететь из соответствующих остатков. 

Из перечисленных объектов с компактными звездными остатками тип 
сверхновой известен лишь в Крабовидной туманности и ЗС 58 - да и то 
со всеми оговорками, сделанными в § 3. Кроме этих двух исторических 
СНII нет ни одного прямого способа сопоставить коллапс ядра и образо¬ 
вание звездного остатка с типом сверхновой. Косвенным аргументом в 
пользу массивной предсверхновой, образовавшей остатки Паруса XYZ 
и W 28, может служить их принадлежность к ОВ-ассоциациям (Лозинская, 
19806). Но в других остатках, связанных с ОВ-ассоциациями, как например 
ІС443 и Петля Единорога, компактные источники не найдены. Как уже 
говорилось, ни в одном из исторических остатков СН I, ни в Кассиопее А 
компактные источники или другие признаки продолжающейся активности 
пульсара не обнаружены. Предельная температура поверхности нейтронной 
звезды, определяемая чувствительностью приемной аппаратуры обсервато¬ 
рии ’’Эйнштейн” в предположении чернотельного излучения и радиуса 
7—15 км, приведена в табл. 9. 

Отсутствие компактного рентгеновского источника означает одно из 
двух: либо нейтронной звезды нет, либо она уже достаточно остыла. Нейт¬ 
ринная и фотонная светимость нейтронной звезды, определяющая темп 
остывания, рассчитывалась многими авторами. Однако оценки здесь мало¬ 
надежны, поскольку определяются свойствами сверхплотного вещества 
в центральной области звезды, которые плохо известны. Попытки понять, 
есть ли все-таки остывшие нейтронные звезды в тех молодых остатках, 
где не обнаружены рентгеновские компактные источники, стимулировали 
новые расчеты темпа остывания с учетом разного состава в центре (нейтро¬ 
ны, пионы или кварки), сверхтекучести, сильного магнитного поля в 
поверхностных слоях звезды, где температура меняется быстрее всего и 
т.д. (см. Яковлев, Урпин, 1981; Номото, Цурута, 1983; ван Рипер, 1983 
и ссылки там). Эти расчеты показали, что, учитывая быстрое охлаждение 
из-за пионного или кваркового состава, можно объяснить отсутствие 
компактных источников в СН Тихо Браге, Кассиопее А, СН 1006 г. и СН 
Кеплера быстрым остыванием нейтронной звезды. Но тогда расходятся 
с'расчетами наблюдения нейтронных звезд в старых остатках, таких как 
RCW103, СТВ80 и др. Поэтому естественнее предположить, что истори¬ 
ческие вспышки СНІ Тихо Браге, Кеплера и СН 1006 г., а также богатый 
кислородом остаток Кассиопея А не сопровождались образованием нейт¬ 
ронной звезды. Соответственно из 6 вспышек за ІО 3 лет в Галактике толь¬ 
ко в двух ядро сколлапсировало в нейтронную звезду - пульсар. 

Примерно такой же процент вспышек с коллапсом ядра дает грубый 
подсчет полного числа остатков с компактными источниками. За все время 
полета обсерватории ’’Эйнштейн” были проведены поиски компактных 
рентгеновских источников в 65 галактических остатках и в 31 объекте 
в Магеллановых Облаках. Нейтронная звезда с поверхностной темпера¬ 
турой (1—2) ІО 6 К была бы обнаружена обсерваторией ’’Эйнштейн”с 
расстояния г <5 кпк (Хелфанд, Бэккер, 1984). В этом объеме Галактики 
находится 33 остатка сверхновых, и это более или менее полная выборка: 
каталоги нетепловых радиоисточников — остатков сверхновых — полны 



до расстояния —5 кпк и содержат 25—28 объектов диаметром <30 пк в 
этой области. Компактные источники — возможные звездные остатки 
сверхновых - обнаружены в 11 из этих 33 объектов. Характерное время 
жизни туманности — остатка сверхновой диаметром 30 пк в среде с плот¬ 
ностью п 0 = 1 см -3 — составляет —1,5 • 10 4 лет. Характерное время актив¬ 
ности нейтронной звезды, определяемое замедлением вращения и остыва¬ 
нием, также достигает 10 4 лет; во всяком случае нейтронные звезды в 
остатках такого возраста наблюдаются, примером служат Паруса XYZ, 
RCW 103, MSH 15—52. Эти очень грубые оценки не противоречат предполо¬ 
жению, что примерно 1/3 вспышек сопровождается образованием нейтрон¬ 
ной звезды, одиночной или в двойной системе. 

Полное число пульсаров в Галактике дает среднюю частоту их рождения 
около 1/40 в год (Лайн, 1982). Средний интервал между вспышками 
сверхновых, определяемый по числу и времени жизни остатков с учетом 
неоднородной плотности газа в Галактике, составляет 15—25 лет (Лозин¬ 
ская, 1979а, см. также § 10). Эти оценки тоже согласуются с концепцией 
образования звездного остатка — пульсара примерно при 30—50% вспыш¬ 
ках сверхновых. 

Полной теории, связывающей спокойные стадии эволюции звезды, ме¬ 
ханизм взрыва и наблюдаемые характеристики сверхновой, пока нет. 
Попытка связать воедино теорию и наблюдения сверхновых и молодых 
остатков сделана Блинниковым, Лозинской и Чугаем (1986). Не повторяя 
выводов этой работы, зачастую довольно спорных, отметим наиболее 
достоверные положения, важные для дальнейшего анализа взаимодействия 
звездного и межзвездного вещества. 

Детальные газодинамические расчеты (см. Имшенник, Надежин, 1982; 
Тримбл (1983) и ссылки там) свидетельствуют, что в компактной модели 
звезды с радиусом R = 1 -НО Л ѳ и при мгновенном выделении энергии 
взрыва (не конкретизируя его механизм) ’’теоретические” кривые блеска 
не похожи на наблюдаемые: они характеризуются низкой светимостью 
без широкого максимума, типичного для СНІ и ОНИ. Теория дает два 
выхода: либо предположить, что звезда перед взрывом имеет не компакт¬ 
ную структуру, а окружена протяженной атмосферой, либо считать, что 
свечение сверхновой обусловлено продолжающейся подкачкой энергии в 
разлетающуюся оболочку. Соответственно сверхгигант с протяженной 
(5 • ІО 2 — ІО 4 Л ѳ ) атмосферой может быть сопоставлен с предсверхно¬ 
вой И типа, а компактная звезда, лишенная внешней водородной оболоч¬ 
ки, — с предсверхновой I типа. 

Медленная подкачка энергии при взрыве СНI может происходить в 
процессе ядерного распада, главным образом, в цепочке реакций s6 Ni ^ 
-> s6 Co ->- s6 Fe. Распад 56 Ni, синтезируемого в количестве —0,5 М @ при 
взрыве углеродно-кислородного вырожденного ядра с массой около 
1,4 М ( , и обеспечивает энергетику СНГ В этом случае отмеченное в § 1 
сходство кривых блеска СН I объясняется близостью начальных условий, 
определяемых чандрасекаровским пределом. Последнее превращение в 
цепочке имеет время полураспада 77 дней, соответствующее наклону 
экспоненциальной части кривой блеска СН 1. Распад S6 Ni с периодом 6,1 су¬ 
ток объясняет начальную фазу околомаксимально го ’’купола” кривых 
блеска (см. § 1). 


6. Т.А. Лозинская 



Подтверждением радиоактивной модели кривой блеска СН1 служат 
спектры, демонстрирующие на поздней стадии интенсивные линии излуче¬ 
ния железа, количественно согласующиеся с распадом в реакции 56 №-* 

56 Со -*■ 56 Fe, и наблюдения молодого остатка СН 1006 г., где в большом 
количестве найдено железо по поглощению в линиях низкой стадии иони¬ 
зации (см. § 2). 

Синтетические спектры СН1 в радиоактивной модели для дефлаграцион- 
ного углеродного взрыва, как мы видели в § 1, хорошо согласуются с 
наблюдаемыми. Обнаружена предсказанная теорией линия 56 Со, ослабе¬ 
вающая со временем. Нуклеосинтез в дефлаграционных волнах горения 
может обеспечить также образование ’’промежуточных” элементов, таких 
как ‘’‘’Са, 28 Si, 32 S, 36 Ат в согласии с наблюдениями. Кривые блеска и 
спектры СНІ, как показано в § 1, дают, в разумных моделях оболочки, 
массу выброса около 1 М@. Выброс в основном состоит из железа и более 
легких элементов, водород отсутствует полностью или почти полностью, 
возможно содержание некоторого количества гелия. Масса железа в выбро¬ 
се оценивается грубо, но может составлять около 0,5 М,. 

Количество железа, определяемое по спектру СН11, не превышает 
0,01 М @ , что свидетельствует против радиоактивного выделения энергии 
в сверхновых этого типа. Наиболее детально разработана газодинамическая 
теория СНН с плато, см. серию работ Литвиновой, Надежина (1982, 1985). 
Наблюдаемые кривые блеска вблизи максимума и в области плато лучше 
всего согласуются с массой предсверхновой М= 1 — 10 М,„, радиусом 
~500 R & и энергией Е 0 10 51 эрг. На стадии t > 100 суток необходима 
непрерывная подкачка энергии с мощностью ІО 41 — ІО 42 эрг • с -1 , компен¬ 
сирующая быстрое высвечивание тепловой энергии выброшенной оболочки. 
В СН II без плато подкачка энергии необходима уже вскоре после макси¬ 
мума. В качестве возможного источника энергии рассматривались потеря 
магниторотационной энергии только что родившегося пульсара или взаимо¬ 
действие выброса с газом ветра предсверхновой (Ренцини, 1978). 

Для объяснения радио- и рентгеновского излучения сверхновых была 
развита теория торможения оболочки, сброшенной ударной волной, в 
веществе ветра предсверхновой (Надежин, 1981 и Шевалье, 19826). Най¬ 
дено автомодельное решение уравнений газодинамики для распределения 
плотности ветра в форме росД" 2 и плотности в выбросе — в форме р°с 
<x(t/R) k t ~ 3 , к> 5, что является достаточно реальным приближением 
структуры взрывающегося сверхгиганта. Показано, что на границе свобод¬ 
но разлетающегося выброса и ветра возникают две сильные ударные волны: 
’’прямая”, распространяющаяся по газу ветра наружу, и возвратная, дви¬ 
жущаяся по расширяющемуся выбросу внутрь, см. рис. 24 (об образовании 
прямой и возвратной ударных волн мы будем говорить неоднократно, по¬ 
скольку ими определяются многочисленные наблюдательные проявления 
сверхновых и молодых остатков). В этой схеме объясняется излучение 
СНН в диапазоне радио- и рентгеновских энергий. Газ, нагретый и сжатый 
прямой и возвратной ударными волнами, быстро (за месяцы) остывает 
из-за потерь на излучение. Выброс, нагретый возвратной волной, излучает 
преимущественно в рентгеновском диапазоне; рентгеновские фотоны, 
возможно, переизлучаются в ультрафиолетовых линиях высокой стадии 
ионизации; слой нагретого ударной волной ветра может дать непрерывную 
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Рис. 24. Схема разлетающейся оболочки СНII (Франссон, 1984). Показаны прямая 
ударная волна в ветре и возвратная волна в выбросе. Линии ультрафиолетового 
спектра возникают преимущественно в верхней хромосфере, бальмеровские линии 
водорода и Mg II - в нижней, вблизи фронта находится очень горячая корона, в пере¬ 
ходной области температура падает до ~ ІО 4 К 



Рис. 25. Наиболее вероятное завершение эволюции одиночных звезд разной массы 

ультрафиолетовую эмиссию. Определенный вклад в рентгеновскую эмис¬ 
сию сверхновых может быть обусловлен рассеянием оптических квантов 
на релятивистских электронах, ответственных за радиоизлучение, синхро- 
тронным излучением ультрарелятивистских электронов, комптонизацией 
фотосферного излучения на горячих электронах ударной волны в ветре, 
но окончательной ясности пока нет (см. ссылки в работах Блинникова 
и др., 1986; Франссона, 1984; Франссона и др., 1984; Шевалье, 1984). 

Быстрое падение блеска в модели вспышки с мгновенным выделением 
энергии и без протяженной атмосферы может объяснить сверхновые, 
имеющие слабую оптическую светимость в максимуме, такие как Кассио¬ 
пея А. Тороидальная структура выбороса, свойственная классу ’’богатых 
кислородом” остатков, может быть следствием быстрого вращения коллап¬ 
сирующей массивной звезды, см. Боденхеймер и Вусли (1983), Арделян и 
др. (1979). Боденхеймер и Вусли (1983) показали, что индуцированный 
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вращением отскок падающего вещества в экваториальной плоскости в 
сочетании с ядерным горением в режиме детонации обеспечивает выброс 
вещества, энергетически адекватный вспышке сверхновой. Авторы рассмот¬ 
рели внутреннюю область массивной (Л/ нач = 25 М в ) звезды: 1,5 <M(R)< 
<8ЛГ е в лагранжевых координатах, начиная с момента образования кол¬ 
лапсирующего ядра с массой М = 1,5 М & , скоростью падения вещества 
~ ІО 3 км • с -1 и начальным моментом вращения J = 4,5 • 10 s 1 эрг ■ с, что 
соответствует при твердотельном вращении скорости на поверхности звез¬ 
ды класса О около 200 км ■ с' 1 . Численное двумерное моделирование 
с учетом центробежной силы показало, что в то время как основная масса 
коллапсирующего вещества продолжает падать вдоль оси вращения и 
вплоть до угла 60° от оси, в экваториальной плоскости возникает вытекаю¬ 
щий слой вещества, толщиной около 10°. Развитие картины прослежено 
вплоть до момента, когда масса коллапсирующего ядра достигает 3,8 М 0 
и около 0,5 М<* вещества, состоящего из продуктов горения кислорода, 
выбрасывается вдоль экватора со скоростью около 7000 км ■ с -1 . Таким 
образом этот механизм может обеспечить тороидальную геометрию выброса, 
кинетическую энергию выброса 5 • ІО 50 эрг и обогащение выброшенного 
вещества кислородом и продуктами его горения. И хотя сейчас еще не ясно, 
насколько реально принятое начальное значение момента вращения, не 
исследовано взаимодействие выброса с вышележащими слоями мантии 
и оболочки звезды, вероятно, именно эта модель лучше всего объясняет 
рассмотренные в § 4 объекты. Большая масса коллапсирующего ядра, 
3,8 Mr.,, свидетельствует, что при вспышках массивных быстро вращающих¬ 
ся звезд может образоваться звездный остаток в форме черной дыры. 
(Предположение о черной дыре в Кассиопее А было высказано Шкловским, 
1979.) 

Итак, картина вспышки сверхновой в конце эволюции звезд еще далека 
от полного завершения. Много неясных мест и в теории, и в интерпретации 
наблюдательных данных, но задачи и перспективы дальнейших исследова¬ 
ний уже видны вполне отчетливо. Пока, опираясь на представленные в этой 
главе результаты наблюдений, можно наметить лишь грубую схему того, 
как кончают жизнь одиночные звезды разной массы (см. рис. 25). 

Те звезды в интеграле М нач = 4 — 8 М ф , которые дают вспышку СН, ско¬ 
рее всего претерпевают термоядерный взрыв вследствие тепловой неустой¬ 
чивости без образования компактного звездного остатка. Вспышка при¬ 
надлежит к типу СН Достаток сверхновой подобен остаткам СН 1006 г. и 
Тихо Браге. Звезды с М „ ач от 7-8 до 20-25 М® коллапсируют, образуя 
нейтронную звезду (более массивные — черную дыру?) Вспышка отно¬ 
сится к типу СНІІ (или к типу СНІб с сильными линиями кислорода?), 
остатки подобны Крабовидной туманности и 0540 — 69,3. При быстром 
вращении массивных звезд возможен тороидальный выброс и образование 
’’богатых кислородом” остатков типа Кассиопеи А. Более детальное сопос¬ 
тавление с подразделением на СНІа— СНІб и СНІІ ’’линейные” и ’’плато¬ 
образные” пока невозможен (см. также Блинников идр., 1986). 

Конечный этап эволюции двойных звездных систем известен еще хуже, 
поскольку существенно определяется обменом массы. Анализ эволюцион¬ 
ных сценариев, приводящих к вспышке СНІ в двойной системе сделан Ибэ- 
ном и Тутуковым (1983, 1984) ; см. также Тримбл, 1984. 



ГЛАВА II 

ЭВОЛЮЦИЯ ОСТАТКОВ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ 


Эволюция остатков сверхновых полностью определяется их взаимодей¬ 
ствием с окружающим газом, в самом начале — с газом ветра предсверх¬ 
новой, в дальнейшем — с газом межзвездной среды. Через ~ ІО 3 лет после 
вспышки индивидуальные свойства сверхновой, столь важные для понима¬ 
ния физики молодых остатков, оказываются несущественными. Условия 
в старых остатках, а их подавляющее большинство, определяются в основ¬ 
ном характеристиками межзвездной среды, в первую очередь распределе¬ 
нием плотности межзвездного газа. Из всех параметров вспышки важны 
лишь два — начальная кинетическая энергия выброса Е 0 и наличие или 
отсутствие пульсара, инжектирующего релятивистские частицы и магнитное 
поле, причем влияние пульсара существенно только первые ІО 3 - ІО 4 лет. 

Распространение ударных волн, вызванных разлетом оболочки сверх¬ 
новой, в межзвездном газе определяет все многообразие наблюдательных 
проявлений старых остатков: облаков горячей плазмы, излучающих в 
рентгене и корональных линиях; оптических тонковолокнистых туманно¬ 
стей, представляющих области высвечивания ударных волн в плотных 
облаках; протяженных источников синхротронного радио- и рентгеновско¬ 
го излучения релятивистских электронов в магнитном поле. Релятивист¬ 
ские частицы и поле могут инжектироваться пульсаром или генерироваться 
непосредственно в турбулентном слое вблизи фронта ударной волны, но 
и в первом случае свойства радиоостатка определяются динамикой облака 
релятивистской плазмы, т.е. в конечном счете его взаимодействием с 
межзвездной средой. 

§ 6. ОПТИЧЕСКИЕ ТУМАННОСТИ - СТАРЫЕ ОСТАТКИ 
ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ 

В галактике идентифицировано около 150 нетепловых радиоисточни¬ 
ков — остатков вспышек сверхновых; только 40 — 45 из них отождествле¬ 
ны с оптическими туманностями (см. ван ден Берг, 19786, 1983). Тем не 
менее именно методами оптической астрономии был заложен фундамент 
изучения сверхновых. Оптические наблюдения были исторически первыми, 
они дали первые свидетельства пекулярности объектов, легли в основу 
шкалы расстояний до остатков, позволили исследовать механизм тор¬ 
можения оболочек в межзвездной среде. 

Первые отождествления старых остатков делались на основании их 
характерной морфологии: тонкие волокна, заполняющие оболочку более 
или менее правильной формы, при отсутствии возбуждающей звезды. Так 
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был выделен класс тонковолокнистых туманностей типа Петля Лебедя, 
Симеиз 147, Паруса XYZ, ІС 443. Второй морфологический тип старых 
остатков сверхновых: диффузные оболочечные туманности, такие как 
W 28, НВ 9, НВ 21, — были идентифицированы по спектру радиоизлучения. 
Сейчас поиски слабых туманностей - остатков сверхновых - успешно 
проводятся методом ’’глубокого” фотографирования в линиях [N II], 
[S II], [О III] с помощью узкополосных фильтров. 

Быстро пополняется список оптических остатков сверхновых в близких 
галактиках (см. д’Одорико и др., 1980). С помощью глубоких фотографий 
в линиях [S II] и [N II], проводимых с 4-метровым англо-австралийским 
телескопом, выделяются оптические остатки сверхновых в Магеллановых 
Облаках, см. Ласкер (1979) и ссылки там. (Полный список остатков 
сверхновых в МО, отождествляемых по оптическому, радио- и рентгенов¬ 
скому излучению, дан в работе Мэтьюсона и др. (1985) и насчитывает 
около 40 объектов.) Спектры и морфология этих туманностей не отличают¬ 
ся существенно от галактических, детальные исследования кинематики и 
излучения в корональных линиях и рентгеновском диапазоне свидетельст¬ 
вуют, что их химический состав и условия взаимодействия ударной волны 
с межзвездным газом, определяющие эволюцию остатков, тоже идентичны 
в двух галактиках (Допита, Мэтьюсон, 1979; Мэтьюсон и др., 1983,1984; 
Розадо и др., 1983). 

Более чем по 20 остатков найдено в галактиках Местной группы М31 
и М 33, интенсивно проводятся их спектральные исследования (см. Сабба- 
дин, 1979; Данцигер и др., 1979; Блайр, Киршнер, 1985 и ссылки в этих 
работах). 

Мы остановимся на результатах наблюдений нескольких старых галакти¬ 
ческих остатков, рассмотрев на их примере разные условия взаимодействия 
оболочки сверхновой с межзвездной средой: вспышки в плотных облаках 
и в разреженной межоблачной среде, в среде с сильным градиентом плотно¬ 
сти, а также объекты, свойства которых еще определяются продолжающей¬ 
ся активностью пульсара. Данные об остальных оптических туманностях — 
старых галактических остатках сверхновых — приведены в форме кратких 
комментариев к сводной таблице 10. 

Петля Лебедя (NGC 6960, NGC 6992-5). Это один из самых известных 
остатков сверхновых; на рис. 26 показано его изображение в оптическом, 
радио- и рентгеновском диапазонах. Объект привлек внимание исследова¬ 
телей не только потому, что является близким, а следовательно, ярким и 
протяженным, что облегчает его наблюдения с высоким спектральным и 
угловым разрешением. Дело в том, что еще в 1937 г. Хаббл обнаружил 
разлет двух противоположных сторон оболочки из центра со скоростью 
0,03" в год; позднее Фесенков и др. (1954) измерили собственные движе¬ 
ния десятка ярких волокон, а Минковский (1958) нашел лучевые скорости 
сотни волокон и показал, что они разлетаются из центра со скоростью от 46 
до 116 км с -1 . Сопоставление собственных движений и лучевых скоростей 
позволило определить расстояние до туманности — 770 пк (линейный раз¬ 
мер — 40 пк) и выявило грандиозный масштаб явления. 

Тонкие яркие волокна туманности наблюдаются на фоне более слабого 
диффузного свечения. Дисперсия скорости газа в волокнах меньше, чем 
в диффузной межволоконной среде: ширина линии Н а по уровню 
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диапазоне 0,1 - 4 кэВ 
іа частоте ѵ = 2,7 ГГц 




Рис. 27. Лучевая скорость волокон и межво¬ 
локонного газа в Петле Лебедя в зависимо¬ 
сти от расстояния до центра оболочки. 
Заштрихована область, соответствующая 
ярким волокнам по измерениям Минков¬ 
ского (1958) и Дорошенко (1970), крести¬ 
ками даны результаты Киршнера и Тэйлора 
(1976), вертикальными отрезками показа¬ 
ны высокоскоростные крылья линии Н а . 
по измерениям Дорошенко и Лозинской 
(1977), штриховая линия учитывает 
эффект геометрической проекции для моде¬ 
ли тонкой сферической оболочки 


0,5 / макс в волокнах соответствует 10-30 км • с” 1 , в диффузной среде - 
— 40—85 км • с -1 (Дорошенко, 1970; Шулл и др., 1982). Слабые широкие 
крылья линии на уровне < 0,1 / макс наблюдаются вплоть до скорости 
± 300 км • с' 1 (Киршнер, Тейлор, 1976; Дорошенко, Лозинская, 1977). 
Согласно Дорошенко и Лозинской (1977), эти слабые высокоскоростные 
крылья излучаются не в волокнах, а в диффузной среде, в которую погру¬ 
жены яркие волокна. Результаты исследования кинематики туманности 
показаны на рис. 27, где даны лучевые скорости отдельных волокон и 
интервалы скорости, соответствующие слабым крыльям линии H Q в зависи¬ 
мости от расстояния до центра оболочки. С учетом эффекта проекции в 
предположении тонкой сферической оболочки наблюдения соответствуют 
расширению системы ярких волокон со скоростью ~ 100 км -с -1 и движе¬ 
нию диффузного газа со скоростью, достигающей 300 км • с -1 . 

Спектральные исследования Петли Лебедя проводятся уже несколько 
десятилетий (см. Фезен и др., 1982 и ссылки там). В спектре ярких воло¬ 
кон выявлено несколько десятков линий разных элементов; их относитель¬ 
ные интенсивности сильно меняются в пределах туманности. Средняя плот¬ 
ность газа в волокнах, определяемая по линиям [S II] и [О II], составляет 
100—300 см -3 .температура в области свечения линий [ОН], [N II] и [S II] 
соответствует (1—2) • 10 4 К, в области [ОШ] - (2—6) • 10 4 К. Спектр 
свечения туманности плохо представляется излучением оптически тонкого 
слоя плазмы единой температуры — к этому выводу Пикельнер (1954) 
пришел еще три десятилетия назад. Сейчас стало общеупотребительным 
объяснение спектров волокон старых остатков высвечиванием газа за 
фронтом ударной волны, распространяющейся в плотных областях меж¬ 
звездной среды. Газ за фронтом в плотных облаках интенсивно охлажда¬ 
ется из-за радиационных потерь, лавинообразно сжимается в плотный 
холодный слой толщиной в несколько сотых парсека, в котором происхо¬ 
дит резкое падение температуры от ~ ІО 6 К до ~ 10 4 К и резкое изменение 
плотности в сотни раз. Наблюдаемые относительные интенсивности линий 



в спектре волокон можно сравнить с расчетным спектром высвечивания 
горячего газа за фронтом. Такие расчеты делались неоднократно и охваты¬ 
вают достаточно широкий интервал скорости ударной волны, плотности 
и химического состава межзвездного газа (см. Кокс, 1972а, б; Раймонд и 
др„ 1976; Раймонд, 1979; Шулл, Мак Ки, 1979; Каплан, Пикельнер, 1979; 
Контини и др., 1980; Балинская, Бычков, 1979, 1981 и ссылки в этих 
работах). Наиболее информативны для сравнения линии кислорода в 
стадиях ионизации ОI, ОII и ОIII, поскольку они относятся к числу ярчай¬ 
ших в спектре и отражают состояние газа в интервале температур 
10 4 — 2 • 10 s К. Относительные интенсивности линий [01] : [ОН] : [ОШ] 
и других в волокнах Петли Лебедя лучше всего согласуются с расчетными 
для ударной волны, распространяющейся со скоростью от 70 до 100 км- с -1 
в среде с невозмущенной плотностью п 0 = 5—10 см" 3 и практически 
нормальным содержанием химических элементов, что полностью подтверж¬ 
дается прямыми измерениями скорости волокон. 

Неоднородность межзвездной среды приводит к тому, что высвечивание 
сферической ударной волны начинается неодновременно и происходит 
с разной скоростью. Регулярная структура оболочки нарушается из-за 
тепловой неустойчивости, происходит отражение, пересечение и фокуси¬ 
ровка ударных волн на неоднородностях межзвездной среды, и мы видим 
несколько слоев высвечивающегося газа на луче зрения. Все это объясняет 
различия спектра волокон в пределах одного остатка. 

Монохроматические фотографии Петли Лебедя в линиях H Q , [Nil], 
[S II] и [О III] отчетливо выявляют стратификацию излучения остывающе¬ 
го газа (Ситник, Торопова, 1982; Хестер и др., 1983). Как видно на рис. 28, 
излучение в линии высокой стадии ионизации [ОШ] наблюдается ближе 
к фронту ударной волны, чем в линиях более низкой стадии ионизации 
[NII] и [S II]. 

Смещение конденсаций, наиболее ярких в линии [ОШ], относительно 
[Nil] составляет 12 — 24" (0,05 — 0,1 пк на расстоянии 770 пк), относи¬ 
тельно [S II] — 0,05 — 0,5 пк (Ситник, Торопова, 1982). Это больше, чем 
может дать стратификация излучения остывающего газа за фронтом волны 
в пределах одного плотного облака. Действительно, время охлаждения 
газа от температуры на фронте T s ^ 14 и 2 [км • с" 1 ] = (2 — 5) • 10 s К до 
т е ^ (5 — 8) • 10 4 К, где наиболее интенсивно свечение в линии [ОШ], 
составляет / охл = 500/и лет, считая коэффициент охлаждения в этом 
интервале температур L 5 • ІО' 27 Т е эрг • см 3 • с" 1 в согласии с 
рис. 43 (с. 135). Яркие в линии [ОШ] волокна ослабевают за характерное 
время £ рек « (к 0++ nj l »= 2 • ІО 3 иё’лет, где & 0 ++ — коэффициент реком¬ 
бинации кислорода в состоянии 0 ++ . За это время волна в плотном облаке 
я 0обл*) * 10 см" 3 , распространяясь со скоростью около 100 км - с" 1 , 
проходит расстояние 0,02 — 0,03 пк, т.е. в несколько раз меньше наблюдае¬ 
мого смещения. Крупномасштабная динамика остатка сверхновой опреде¬ 
ляется распространением ударной волны в разреженной среде между плот¬ 
ными облаками (см. § 7, 8). Скорость фронта этой быстрой волны может 


*), Для единообразия здесь и далее использованы обозначения, введенные в §7. 
индекс ”0обл” относится к невозмущенному газу в облаке, индекс ”0м” - к меж¬ 
облачному газу. 
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Рис. 28. Яркое волокно на западе Петли Лебедя: изофоты в линии [ОШ] совмещены 
с изображением в линии [ N II] (Ситник, Торопова, 1982) 

быть определена по спектру рентгеновского излучения или по слабым 
высокоскоростным крыльям линии Н а и составляет для Петли Лебедя 
v s = 400 км • с -1 , начальная плотность межоблачного газа п 0м = 0,2 — 1 см -3 . 
Наблюдаемая в остатке стратификация излучения, по всей вероятности, 
представляет собой ’’моментальный” разрез картины распространения этой 
быстрой ударной волны в сильно неоднородной среде: мы видим области 
высвечивания в разных плотных облаках на разных расстояниях от фронта, 
соответствующие разным стадиям охлаждения и рекомбинации. 

Петля Лебедя — наиболее исследованный в ультрафиолетовой области 
спектра остаток. Яркость волокон в этом диапазоне коррелирует с оптичес¬ 
кой яркостью; в спектре видны сильные линии С III, N III, возможно - 
О VI 1031, 1038 А, но отождествление неоднозначно (см. Раймонд, 1984 
и ссылки там). Яркие линии С IV, NV и ОѴ соответствуют более высокой 
температуре и скорости ударной волны, чем линии оптического спектра. 
Комбинация линий кислорода и азота в ультрафиолетовой и оптической 
областях дает относительное содержание элементов в пяти последовательных 
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стадиях ионизации. Наблюдения плохо согласуются с расчетным спектром 
высвечивания ударной волны, что, вероятно, связано с наложением нес¬ 
кольких слоев газа за фронтом разных ударных волн на луче зрения. 

Радиоизлучение Петли Лебедя исследовано в диапазоне 10 МГц - 5 ГГц, 
спектр радиоизлучения нетепловой, наблюдается перелом на частоте около 
1 ГГц: а = — 0,84 ± 0,4 на высоких частотах и а = — 0,38 ± 0,4 на низких; 
обнаружены различия спектра в пределах оболочки; в области NGC 6992—5 
он наиболее плоский, в области NGC 6974 - крутой (Абранин и др., 1977; 
Удальцов и др., 1978; Састри и др., 1981). Наблюдения с высоким угловым 
разрешением обнаруживают хорошее согласие ярких радиодеталей с опти¬ 
ческими волокнами (см. Грин, 1984а). 

Как показывают рис. 26 а, б, излучение Петли Лебедя в радиодиапазоне 
наблюдается за пределами яркой оптической туманности, но совпадает 
с областью рентгеновской эмиссии. Излучение остатка в рентгеновской 
области спектра и в корональных линиях детально изучено (см. § 7, а 
также Ку и др., 1984; Чарлес и др., 1985; Теске, Киршнер, 1985 и ссылки 
в этих работах). На внешней границе радио- и рентгеновского изображений 
остатка найдены очень слабые тонкие волокна, излучающие преимуществен¬ 
но бальмеровские линии водорода (Раймонд и др., 1980, 1983; Трефферс, 
1981; Фезен, Ито, 1985). Эти слабые внешние волокна и граница рентге¬ 
новского изображения определяют положение фронта быстрой ударной 
волны в межоблачной среде. Природа оптической эмиссии внешних воло¬ 
кон рассматривается в § 7. 

Сферически-симметричная структура Петли Лебедя искажается протя¬ 
женным выступом на юге, хорошо заметным в рентгеновском, радио- и 
оптическом диапазонах. Здесь повышена степень линейной поляризации 
радиоизлучения: р = 25% на частоте 3—10 ГГц по сравнению с р = 4—5% 
в остальной туманности (Моффет, 1971), и магнитное поле более регулярно. 
Вероятно, выступ связан с крупномасштабной структурой магнитного 
поля Галактики, сжатого расширяющейся оболочкой. Вдоль силовых линий 
галактического магнитного поля возможно высыпание релятивистской 
плазмы; тепловая неустойчивость в момент образования холодной плот¬ 
ной оболочки облегчает разрыв ее регулярной структуры в направлении 
поля (Фалле, 1975а, см. также § 8). 

Возраст остатка можно определить по наблюдаемой скорости ударной 
волны в межоблачной среде и линейному размеру, задавшись законом 
изменения радиуса со временем. Мы покажем в § 8, что соотношение 
(8.2) — решение Седова (1957), описывающее адиабатическое расширение 
оболочки, является достаточно хорошим приближением для Петли Лебедя; 
соответствующий возраст равен 20 000 лет. 

Отметим, что при наличии мелкомасштабных плотных облачков, погру¬ 
женных в разреженную среду, крупномасштабное распределение плотности 
невозмущенного газа в окрестности остатка достаточно однородно. Об этом 
свидетельствуют как сферически симметричная структура оболочки, так 
и прямые наблюдения окрестностей остатка в линии 21 см. 

ІС 443. Рассмотрим теперь, как выглядят старые остатки сверхновых, 
вспыхнувших в среде с сильным крупномасштабным градиентом плотности, 
на который накладываются мелкомасштабные флуктуации. Таким приме¬ 
ром может служить яркая тонковолокнистая туманность ІС 443 (рис. 29), 
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Рис. 29. IC 443: а - отпечаток с красной карты Паломарского атласа, б, в - интерфе¬ 
ренционные фотографии туманности в линии Н а> полученные автором 

расположенная вблизи областей НІІ Sh 249 и Sh 247 (Шарплесс, 1959). 
О принадлежности ІС 443 к классу старых остатков сверхновых свидетель¬ 
ствуют характерная симметричная тонковолнистая оболочечная структура 
и нетепловой радиоспектр (а = — 0,36 по данным Эриксона, Магоней, 1985). 
Радиоизлучение ІС 443 поляризовано, степень поляризации составляет 
6—8% на волне 3 см и около 2% на 11 см, магнитное поле довольно регу¬ 
лярное, направление силовых линий параллельно галактической плоскости 
и становится более запутанным на периферии (Бейкер идр., 1973; Велуса- 
ми, Кунду, 1974). Наблюдения с высоким угловым разрешением обнаружи¬ 
вают полное согласие оптических и радиодеталей, радиоизлучение ярких 
волокон имеет синхротронную природу, спектральный индекс не меняется 
существенно в области ярких волокон (Дуин, ван дер Лаан, 1975). 
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Вспышка, образовавшая ІС 443, произошла на границе плотного облака. 
Об этом свидетельствуют увеличение яркости на северо-востоке и 
специфическая форма — уменьшение радиуса кривизны оболочки, связан¬ 
ные с более эффективным торможением и высвечиванием в среде с боль¬ 
шей плотностью. Облако непосредственно наблюдается в линии 21 см, 
средняя плотность газа в нем соответствует « Ообл = 10—20 см' 3 , отдельные 
наиболее плотные конденсации («о об л = 100—200 см' 3 ) совпадают с радио¬ 
волокнами остатка, полная масса облака — около 2 • ІО 3 М 0 (де Нойер, 
1978). Здесь же расположено плотное молекулярное облако СО, по всей 
видимости генетически связанное с ІС 443; эмиссия СО сконцентрирована 
вокруг яркой туманности и уменьшается непосредственно в области ярких 
волокон. Средняя плотность в молекулярном облаке соответствует «н. = 
= 100 см' 3 (Корнетт и др., 1977; Сковильидр., 1977). 

Первые исследования кинематики туманности были проведены автором 
этой книги в 1967-1968 гг. Наблюдая с эталоном Фабри-Перо и электрон¬ 
но-оптическим преобразователем яркую область на северо-востоке, мы 
отметили систематическое уширение линии Н а от периферии к центру 
оболочки, которое было интерпретировано как расширение системы ярких 
волокон со средней скоростью 65 км • с' 1 . При этом выяснилось, что 
отдельные более слабые волокна движутся из центра со скоростью 
120—150 км • с' 1 . Позднее мы продолжили исследования кинематики 
ІС 443, включая и слабые волокна юго-западного сектора (Лозинская, 
1975а, 19796). Движения газа в туманности ІС 443 типичны для старых 
остатков вспышек сверхновых. Линии Н а , [NII] и др., излучаемые в 
оболочке, имеют сложную многогорбую структуру (см. рис. 29 б ). Всюду 
в туманности и в близлежащих областях НII видна ’’несмещенная” компо¬ 
нента линии на лучевой скорости | u LSR I < 20 км ■ с' 1 , которая суммирует 
излучение галактического фона и малоускоренных облаков газа в остатке. 
В оболочке наблюдаются также ’’смещенные” узкие детали профиля линии 
на скоростях от —200 до +200 км с' 1 и широкие слабые крылья вплоть 
до -350 и +240 км ■ с" 1 , образующие п-образную подложку - фон. На 
рис. 30 показаны лучевые скорости ’’смещенных” компонент (точками) 
и диффузных крыльев (линиями) в зависимости от нормированного 
расстояния до центра симметрии оболочки. Линии оканчиваются стрелками 
в случае инструментальных ограничений, связанных с перекрытием поряд¬ 
ков эталона Фабри — Перо. Как и в Петле Лебедя, высокоскоростные 
крылья излучаются не волокнами, а диффузным межволоконным газом 
в ярком секторе туманности. 

Средняя лучевая скорость периферийных волокон u L sr = +3 ± 3 км-с' 1 
дает в рамках модели галактического вращения Шмидта (1965) при 
г 0 = 10 кпк кинематическое расстояние до ІС 443 г = 0,7 — 1,5 кпк. Эта 
оценка согласуется с обычно принимаемым расстоянием 1,5 — 2 кпк, 
основанным на факте столкновения остатка с НИ областью Sh249, возбуж¬ 
даемой звездами ассоциации Gem ОВ1, фотометрическое расстояние до 
которых заключено в интервале 850 пк — 2,5 кпк (Хэмфрис, 1978). Наблю¬ 
дения в линии 21 см дают кинематическое расстояние 2,2 - 3 кпк, однако 
профиль линии в направлении ІС 443 довольно сложный, ситуация запутана 
облаком вблизи оболочки, и эта оценка кажется менее надежной. Приведен¬ 
ное ван ден Бергом и др. (1973) значение 500 пк основано на единственном 
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Рис. 30. Распределение лучевой скорости волокон ІС 443 в зависимости от нормиро¬ 
ванного расстояния до центра (по измерениям автора). Отрезками показаны высоко¬ 
скоростные крылья линии, излучаемой в межволоконной диффузной среде (см. 
текст). Кривая учитывает эффект проекции в модели тонкой оболочки, удовлетво¬ 
ряющей решению (8.12) для взрыва в среде с плоским градиентом плотности 


факте, что возможная возбуждающая звезда облака на северо-востоке 
оболочки - HD 43836. Сравнительно новый метод оценки расстояния по 
низкочастотному завалу в спектре рентгеновского излучения в сочетании 
с исследованием межзвездного покраснения дает из эмпирической зависи- 
moctyiN h /E b _ ѵ = (6,8 ±1,6) ■ ІО 21 атомов • см -2 на одну звездную величи¬ 
ну нижнюю границу расстояния 1 кпк (Малина и др., 1976). Из всей сово¬ 
купности данных следует наиболее вероятное расстояние 1,5 кпк и средний 
радиус оболочки 9 пк. (Мы подробно остановились на методах оценки 
расстояния, чтобы подчеркнуть, что основной параметр — линейный размер 
остатка сверхновой— зачастую известен с погрешностью 50—100%. ІС 443 — 
один из наиболее изученных объектов и используется для калибровки 
2(D) -зависимости (см. § 9). Если же расстояние определяется одним 
каким-нибудь методом, особенно по этой зависимости, следует помнить, 
что возможна погрешность в несколько раз!) 

Асимметричная форма ІС 443 и плотное молекулярное облако на северо- 
востоке говорят о сильной крупномасштабной неоднородности межзвезд¬ 
ного газа, что не позволяет применить для интерпретации результатов 
наблюдений стандартное адиабатическое решение Седова (8.2). Задача о 
сильном точечном взрыве в среде с плоским экспоненциальным градиентом 
плотности решена Компанейцем (1960). Мы воспользуемся этим решением, 
представленным в § 8 соотношениями (8.12), поскольку форма туманно¬ 
сти достаточно хорошо им описывается (см. рис. 31). Наблюдаемое распре¬ 
деление лучевой скорости волокон ѵ г и вид поверхности (8.12) в проек- 
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ции на картинную плоскость позволяют определить характерную шкалу 
высоты Н= 0,8 R 0 = 7 пк, ориентацию поверхности — угол наклона боль¬ 
шой оси к картинной плоскости а = 0 ± 15°, отношение большой и малой 
осей Ri/Ri = 1,5 — 1,6 и среднюю скорость разлета ѵ 0 = 280 км с" 1 
(Лозинская, 19796). Расчетная зависимость ѵ г от R/R s , соответствующая 
этим параметрам, показана на рис. 30; две кривые соответствуют предель¬ 
ным позиционным углам в интервале —45° < Ѳ < +45° и 135° < Ѳ < 230°, 
для которых проводились измерения скорости. Как и в сферически симмет¬ 
ричном остатке Петля Лебедя, наблюдаемые точки ( ѵ, , R/R s ) случайным 
образом заполняют площадь внутри расчетной кривой. Соответствующая 
быстрым волокнам скорость фронта ударной волны ( v s = 4 / 3 о газа ) состав¬ 
ляет u s = 370± 50 км • с -1 , достигая значений от 200 до 370 км с -1 
в северо-восточном и от 370 до 530 км • с -1 в юго-западном секторах. 
Слабое высокоскоростное Н а -свечение диффузной среды между волокнами 
соответствует, с учетом эффекта геометрической проекции, скорости 
v s = 600—700 км • с” 1 . 

Рентгеновская эмиссия ІС 443 усилена в центральной и северной обла¬ 
стях оптической оболочки (Люин и др. 1979; Ватсон и др., 1983а и более 
ранние работы). Это хорошо укладывается в рамки принятой модели. 
При экспоненциальном распределении плотности с найденной шкалой 
высоты Н = 7 пк плотность горячей плазмы (п х ** 4и 0 за фронтом сильной 
адиабатической ударной волны) на юго-западе оболочки в 2 — 3 раза ниже 
чем в центре, а рентгеновская эмиссия L x а п х (см. соотношение (7.1)) 
соответственно в 5 - 10 раз ниже. Уменьшение эмиссии на северо-восточной 
границе связано с более низкими скоростью ударной волны и температу¬ 
рой: T s <*Vs— из-за столкновения с плотным облаком. О том, что темпера¬ 
тура здесь действительно ниже чем в центре, свидетельствуют наблюдения 
в корональной линии [FeX] (Вудгейт и др., 1979). Излучение [FeX] 
сосредоточено вблизи яі <их восточных волокон и соответствует Т е = 
= 1,2 • ІО 6 К. 

Недавно обнаружено серповидное облако НI - часть оболочки, окайм¬ 
ляющей яркие восточные волокна (Джованелли, Хайнес, 1979). Облако 



Рис. 31. Решение Компанейца (1960) (8.12), лучше всего представляющее форму 
ІС 443 в картинной плоскости 
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наблюдается в интервале лучевых скоростей от —100 до +70 км • с -1 . Серпо¬ 
видная форма и дисперсия скоростей, согласующаяся со скоростью разлета 
ярких волокон, свидетельствуют, что это газ, сгребаемый расширяющейся 
оболочкой. 

В спектре ярких волокон туманности наблюдается более 50 линий 
разных элементов в разных стадиях ионизации. Относительные интенсив¬ 
ности наиболее ярких линий лучше всего согласуются с расчетным спект¬ 
ром свечения газа за фронтом волны, распространяющейся со скоростью 
65-90 км • с" 1 в плотном облаке «ообл = 10-20 см" 3 (Фезен, Киршнер, 
1980). Температура газа в волокнах составляет Т е «=24 000 К в области 
свечения [ОШ] и (8—12) • ІО 3 Кв области [N II] и [S II] ; плотность в 
ярких волокнах п е = 100 — 500 см" 3 по измерениям [S1I] . 

Возраст остатка, определяемый его размером и скоростью быстрой 
ударной волны, найденной по спектру рентгеновского излучения или по 
самым высокоскоростным деталям линии Н а , составляет около 5000 лет. 

В ІС 443, как и в Петле Лебедя, наблюдается разрыв регулярной структу¬ 
ры оболочки и протекание горячей плазмы наружу. За границей ярких 
тангенциальных волокон на северо-востоке видно радиальное волокно 
длиной около 15' (см. рис. 29). Его оптический спектр подобен спектру 
остатка и отличается от близкой НІІ-области Sh 249, что говорит об удар¬ 
ном возбуждении на фронте волны (Фезен, 1984). В этой области слабая 
рентгеновская эмиссия также наблюдается на расстоянии 10 — 20’ за 
пределами яркой туманности (Ватсон и др., 1983а) и излучается широкая 
линия Н„ (Лозинская, 19796). Возможно, из-за локального уменьшения 
плотности невозмущенной среды фронт ударной волны продвинулся здесь 
значительно дальше. 

G 78.2 + 2.1 и туманность возле у Лебедя. Яркая симметричная туман¬ 
ность размером около 4' возле звезды у Лебедя считалась остатком 
вспышки сверхновой (ван ден Берг и др., 1973), поскольку отождествля¬ 
лась с нетепловым радиоисточником DR4, ярчайшим в комплексе Лебедь X. 
Нетешговая природа радиоизлучения подтверждается как спектром (а = 
= — 0,7), так и линейной поляризацией: р = 5% (Джонсон, 1974), и это 
послужило основой отождествления туманности с остатком сверхновой. 

Однако исследования спектра свечения и кинематики показали, что 
туманность возле у Лебедя является не остатком сверхновой, а обычной 
областью НІІ (Лозинская, 19756). Была найдена и возможная возбуждаю¬ 
щая звезда в центре (Архипова, Лозинская, 1978а). Для объяснения нетеп¬ 
лового спектра радиоизлучения области НІІ мы предположили, что на нее 
налетает расширяющаяся оболочка — остаток сверхновой, взорвавшейся 
поблизости, но генетически с ней не связанной (Лозинская, 1977). Дефор¬ 
мация оболочки сверхновой в области столкновения и увеличение плотно¬ 
сти газа из-за интенсивного высвечивания за фронтом волны в плотном 
облаке приводят к локальному сгущению силовых линий магнитного 
поля остатка и, соответственно, к увеличению объемного коэффициента 
синхротронного радиоизлучения. (Для количественной оценки можно 
воспользоваться соотношением (9.2); сводка основных формул теории 
синхротронного излучені я дана в § 9.) Учет высыпания релятивистских 
частиц из области сгущения и их изотропизации за фронтом из-за рассея¬ 
ния на неоднородностях магнитного поля (Бычков, 1978а) показывает, 



что можно ожидать увеличение объемного коэффициента излучения в 
3 — 4 раза. 

Наблюдатель, для которого плотное облако проецируется на остаток 
сверхновой, увидит область НН, совпадающую с источником синхротрон- 
ного радиоизлучения. При этом скорость газа в плотном облаке опреде¬ 
ляется выражением 

”обл ^Млом/иообл) 0,5 

(см. § 7), где у 0 д л — скорость волны в плотном облаке, і> 5 — скорость 
ударной волны в межоблачной среде, определяющая разлет оболочки сверх¬ 
новой. Если контраст плотности («ом/ и ообл) достаточно велик, скорости 
движения газа в облаке могут быть дозвуковыми. 

В рамках этой модели в окрестности яркой туманности возле у Лебедя 
должен существовать слабый синхротронный радиоисточник — протяжен¬ 
ный остаток сверхновой. Наше предположение подтвердилось. Хиггс и др. 
(1977) и Баарс и др. (1978) действительно нашли оболочку размером 
около 1° с нетепловым спектром радиоизлучения (а = —0,65) — истинный 
остаток вспышки сверхновой G 78.2 + 2.1. Объект DR4 и яркая туман¬ 
ность возле у Лебедя составляют небольшую часть этой оболочки. Поверх¬ 
ностная яркость G 78.2 + 2.1 дает расстояние до остатка ~1,8 кпк, близкое 
к кинематическому расстоянию до области НИ; линейный размер оболоч¬ 
ки ~ 33 пк. Найдены слабые оптические волокна, заполняющие радиообо¬ 
лочку; сильные линии серы в спектре (/[ sii]/^H a ** 1) свидетельствуют, 
что это оптический остаток сверхновой, а не фоновое излучение, яркое в 
созвездии Лебедя (ван ден Берг, 19786). Остаток сверхновой G78.2 + 2.1 
окружен оболочкой HI, расширяющейся со средней скоростью около 
25 км • с -1 . Три компактных облака HI со скоростью i>lsr = +70 и 
—117 км • с" 1 , вероятно, ускорены ударной волной, вызванной разлетом 
остатка (Ландеккер и др„ 1980). Обнаружено рентгеновское излучение 
протяженной оболочки, спектр которого соответствует температуре 
1,5 ■ ІО 7 К, а светимость дает плотность невозмущенного газа в области 
0,1 - 0,2 см -3 согласно Хиггсу и др. (1983). 

Нетепловой радиоисточник W28 - результат вспышки сверхновой в 
плотном облаке. На фотографии области в красных лучах (см. рис. 32,л) 
виден протяженный газопылевой комплекс, включающий яркие области 
НИ М8 и М20 и остаток сверхновой — слабые диффузные волокна, совпа¬ 
дающие с нетепловым радиоисточником. Спектр радиоизлучения соответ¬ 
ствует а = —0,42 (Милн, Вилсон, 1971); отдельные уярчения с более плос¬ 
ким спектром, а = —0,21, по всей вероятности, объясняются тепловой эмис¬ 
сией ионизованного газа, это подтверждается их излучением в рекомбина¬ 
ционных радиолиниях. Степень линейной поляризации достигает 15 — 25% 
на частоте 5 ГГц, направление магнитного поля регулярное (Ангерхофер 
и др., 1977). 

Одно из компактных уярчений G 6,6 -0,1 А, возможно, является плерио- 
ном; его плоский радиоспектр связан с инжекцией релятивистских частиц 
звездным остатком вспышки (см. § 5). Туманность W28 расширяется со 
средней скоростью 40 км с -1 , самые быстро движущиеся волокна раз¬ 
летаются из центра со скоростью до 80 км ■ с -1 , ширина линии Н а в волок- 
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Рис. 32. а - радиоизофоты W28, совмещенные с фотографией в красных лучах. Видны 
яркие области М 8 и М 20: показаны два радиоуярчения с плоским спектром: 
G 6.4-0.5 и возможный плерион G 6.6-0.1 А (см. текст); б - крупномасштабная 
структура области согласно Зилей и др. (1983) - отмечены наиболее яркие звезды 


нах соответствует дисперсии скоростей Аѵ = 40-50 км-с" 1 , средняя луче¬ 
вая скорость Ulrs = +18 ± 5 км • с -1 дает кинематическое расстояние 
3,5-5 кпк (Лозинская, 1973а). Это верхняя граница расстояния, поскольку 
волокна на удаляющейся стороне оболочки ярче, чем на приближающейся, 
что может завысить оценку средней скорости. По наблюдениям в линии 
21 см (Венгер и др., 1982), ОН, Н 2 СО и рекомбинационным радиолиниям 
расстояние до W 28 заключено в пределах 2,8—3,9 кпк; наиболее надежное 
значение 3 кпк. 

К яркой границе радиоостатка примыкает молекулярное облако ОН раз¬ 
мером 4X10 пк, характерная серповидная форма которого свидетельствует 
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Рис. 3.2. (Окончание) 


о физической связи с остатком сверхновой (Пащенко, Слыш, 1974; Слыш, 
1975 и ссылки в этих работах). Дисперсия скоростей в молекулярном об¬ 
лаке Ди = 50 км • с -1 согласуется со скоростью расширения W 28, концент¬ 
рация молекул ОН соответствует плотности «н = Ю 3 см -3 . Это плотность 
газа в области, сжатой при столкновении с остатком; невозмущенный газ 
имеет более низкую плотность. В этой ’’возмущенной” области на границе 
W28 найден мазерный источник ОН класса На, типичного для остатков 
сверхновых. Здесь же находится плотное протяженное облако СО, лучевая 
скорость облака hlrs = + 22 км • с" 1 близка к скорости остатка сверхно¬ 
вой (Вилсон и др., 1974; де Нойер, 1983). Наблюдения в линии формаль¬ 
дегида также свидетельствуют о высокой плотности облака, связанного 
с остатком сверхновой: «н = 50 см -3 в той его части, которая примыкает 
к М 20, и п н = 20—35 qvT 3 вблизи яркой границы W 28 (Слыш и др., 1979). 
Вблизи М 20 и остатка сверхновой найдено несколько компактных источ¬ 
ников инфракрасного излучения (Райт и др., 1976). Синхротронный радио¬ 
источник W 28 и связанная с ним оптическая туманность окружены оболоч¬ 
кой нейтрального газа (Венгер и др., 1982). Внутренний радиус оболочки 
HI составляет 24 пк, т.е. практически равен радиусу синхротронного радио¬ 
источника, внешний радиус — 40 пк. Средняя плотность водорода соответ¬ 
ствует и Н і = 12 см -3 , масса нейтральной оболочки - М т = 7 • 10 4 М ,, 
скорость расширения — 20 км • с -1 . 

Выделена также протяженная оболочка, состоящая из эмиссионных 
туманностей и поглощающих облаков, размером около 1,5°, окружаю¬ 
щая радиоисточники W 28 и W 28-А2 и проходящая через М 20 и М 8 
(см. рис. 32, б ). Возможно, это второй, более старый остаток сверхновой 
(Зилей и др., 1983). 
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Старый остаток сверхновой W 50 стал одним из самых интригующих 
астрономических объектов, когда в центре его был обнаружен пекулярный 
объект SS433 (см. § 5). Пекулярность SS433 была столь велика, что его 
даже не сразу связали* с W50, несмотря на локализацию точно в центре 
оболочки. В этой довольно слабой (т ѵ = 14 т ) звезде были обнаружены две 
системы ярких эмиссионных линий Н и Не, смещающихся относительно 
третьей, стационарной, компоненты со скоростью 30 000 и 50 000 км • с" 1 . 
Смещения сопровождаются резкими изменениями формы линии и промо- 
дулированы с периодом 164 d . Узкая деталь вблизи максимума стационар¬ 
ной компоненты смещается со скоростью около 100 км • с -1 и с периодом 
13, l d . Современная интерпретация фактов такова (см. Шкловский, 19816; 
Маргон, 1982, 1984, Гончарский и др„ 1984 и ссылки в этих работах). 
SS433 — массивная затменная рентгеновская двойная система, состоящая 
из звезды спектрального класса В (М = 10—20 М 9 ) с релятивистским спут¬ 
ником, вероятно черной дырой, масса которого около 5—6 М в . Звезда В пе¬ 
реполняет свою полость Роша, система находится в режиме сверхкритичес¬ 
кой аккреции и с этим связано образование мощного аккреционного диска 
и двух коллинеарных релятивистских выбросов в перпендикулярном на¬ 
правлении. Аккреционный диск и выбросы прецессируют с периодом 164 d , 
синхронно с прецессией оси вращения звезды В; период 13, l d соответству¬ 
ет орбитальному движению системы. Наблюдаемые в оптике быстрые сме¬ 
щения высокоскоростных компонент линии обусловлены излучением пре¬ 
цессирующих выбросов, ориентированных под углом около 80° к наблюда¬ 
телю. Как уже упоминалось, интенсивность истечения выбросов составляет 
М = ІО" 7 AT® /год, Ѵоо = 80000 км • с -1 , интенсивность сферически-симмет- 
ричного истечения - М = 10“ 4 М @ / год, Ѵ„ = 1000 км • с -1 . 

Генетическая связь W50 с SS433 не вызывает сомнений, поскольку 
непосредственно наблюдается взаимодействие выбросов с веществом обо¬ 
лочки. Правильная сферическая форма радиооболочки искажена двумя 
симметричными выступами, направление которых совпадает с позицион¬ 
ным углом прецессирующих выбросов (рис. 33). Недавно обнаружен 
центральный радиоисточник размером в несколько угловых секунд, вытя¬ 
нутый в том же направлении и меняющий форму с периодом 164 d ; здесь 
непосредственно наблюдается синхротронное радиоизлучение плазмы вы¬ 
бросов. Центральный компактный источник и две плазменные струи видны 
и в рентгеновском диапазоне, в них сосредоточено ~90% излучаемого по¬ 
тока. Кроме центрального источника наблюдаются два вытянутых рентге¬ 
новских пятна на расстояниях от 27 до 70 пк в обе стороны от SS 433 (ес¬ 
ли принять расстояние до остатка 5,5 кпк как наиболее вероятное, соглас¬ 
но Маргону, 1982), см. рис. 33. Наиболее яркая область рентгеновских пя¬ 
тен лежит примерно в основании ’’радиовыступов”, температура излучаю¬ 
щей плазмы меняется от кТ «г 4 кэВ до кТ ~ 1,5 кэВ вдоль пятен наружу; 
не исключен вклад синхротронной рентгеновской эмиссии (Ватсон и др., 
19836 и ссылки там). Светимость каждого пятна - около 6 ■ 10 34 эрг • с -1 , 
полная тепловая энергия излучающей плазмы Е т « 0,6 • ІО 51 эрг. Из рас¬ 
пределения яркости рентгеновских пятен можно заключить, что плотность 
плазмы соответствует п е = 0,2 см -3 и возрастает до « е = 1 см -3 в уярчени- 
ях вблизи оснований радиовыступов. Здесь же нгйдены тонкие оптические 
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Рис. 33. Радиоизофоты W 50, совмещенные с рентгеновскими изофотами (Ватсон и 
др., 19836). Показан компактный звездный остаток вспышки SS 433 и яркие оптичес¬ 
кие волокна. Объекты 1212 + 051, 1910 + 052 и S 74 не связаны с остатком сверх¬ 
новой, а проецируются на него 


волокна, которые как бы замыкают сферическую часть оболочки в осно¬ 
вании выступов, см. рлс. 33 (ван ден Берг, 19806; Зилей и др., 1980). 

Влияние релятивистских выбросов на формирование оболочки столь 
очевидно, что появились сомнения в том, что W 50 вообще является остат¬ 
ком сверхновой, а не каверной, образованной ветром SS433 (см., напри¬ 
мер, Кёнигл, 1983). Однако синхротронный спектр радиоизлучения, хотя 
в принципе и предсказывается теорией при сжатии магнитного поля, вморо¬ 
женного в сгребаемый ветром газ, не наблюдается ни в одной из каверн 
вокруг источников сильного звездного ветра (см. гл. III). Локализация 
оптических волокон не на периферии, а внутри оболочки также не типична 
для образованных ветром кольцевых туманностей. Обе трудности снимают¬ 
ся в модели Шкловского (19816) и Гелдзалера и др. (1980), согласно ко- 
торой W50 является старым комбинированным остатком сверхновой: 
оболочкой с центральным источником релятивистских частиц. Здесь мы, 
по-видимому, наблюдаем предельный случай: плерион полностью заполня¬ 
ет всю внутреннюю часть оболочки. Действительно, оболочечная структура 
радиоизлучения выражена очень отчетливо, но, в отличие от классических 
оболочечных радиоостатков, яркость в центре повышена (Гелдзалер и др., 
1980), и излучение характеризуется высокой степенью линейной поляриза¬ 
ции: р = 10% на 1,7 ГГц и р =40% на 2,7 ГГц (Даунс и др., 1981). 

Необычная для старых остатков локализация оптических волокон позво¬ 
ляет нам сделать важное заключение о природе объекта: оболочка сверхно¬ 
вой существовала ранее, до включения релятивистских выбросов SS 433. 
В этом случае тонкие оптические волокна могут быть образованы при 
пересечении ударной волны, вызванной выбросами, со сферической оболоч¬ 
кой, сформированной предшествующей вспышкой сверхновой, и их не¬ 
обычная локализация находит естественное объяснение. Предлагаемая мо- 
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дель подтверждается следующими соображениями. Плотность газа в волок¬ 
нах, определяемая по интенсивности линий [SII], составляет п е *= 

ІО 2 — ІО 3 см -3 (Зилей и др., 1980; Киршнер, Шевалье, 1980). Скорость 
ударной волны, ответственной за свечение газа в волокнах, заключена в 
пределах и 0 б Л ~ 50—100 км • с -1 , это следует из наблюдаемой скорости 
разлета волокон и дисперсии скорости газа внутри волокна. Синие крылья 
линий в спектре волокон на уровне 10-20% / ма кс также соответствуют 
скорости около 100-150 км • с -1 (Мазей и др., 1983). Зная плотность в 
области свечения [SII], т.е. при Т е » ІО 4 К, и скорость ударной волны в 
волокнах, находим из условия постоянства давления газа за фронтом на¬ 
чальную плотность иообл 3—100 см -3 . Такая плотность слишком велика 
для межзвездной среды на высоте z = 200 пк и скорее всего характеризует 
газ, уже сжатый первой ударной волной, вызванной разлетом сферической 
оболочки сверхновой. 

Таким образом мы наблюдаем только самые яркие оптические волокна 
на пересечении двух ударных волн. Более слабая эмиссия на периферии 
сферической части оболочки, не возмущенной динамическим давлением 
релятивистских выбросов, не наблюдается из-за сильного межзвездного 
поглощения. По данным Мардина и Кларка (1980) бальмеровский декре¬ 
мент волокон соответствует А ѵ = 4,5 m ; в области центрального источника 
поглощение еще больше. 

Возраст остатка может быть определен по радиусу R s = 48 пк сферичес¬ 
кой части оболочки, где влияние выбросов несущественно, и составляет 
около 10 s лет в рамках адиабатического решения (8.2) при стандартной 
плотности п 0 = 1 см -3 и начальной энергии вспышки Е 0 = 10 s 1 эрг. Это 
согласуется с нашим предположением о включении релятивистских выбро¬ 
сов уже после вспышки сверхновой, поскольку режим сверхкритической 
аккреции связан с истечением звезды, заполняющей свою полость Роша, 
которое происходит в тепловой шкале времени, т.е. не долее 10 s лет. 

Большой возраст остатка объясняет отсутствие рентгеновской эмиссии 
всюду в сферической оболочке: ожидаемая из соотношений (8.2) темпера¬ 
тура за фронтом ударной волны соответствует T s = 1,3 ■ 10 s К. Наблюдае¬ 
мое диффузное рентгеновское излучение в области двух вытянутых пятен 
полностью обусловлено плазмой, нагретой релятивистскими выбросами. 
Яркость и температура этого излучения повышены в области взаимодей¬ 
ствия выбросов со сферической оболочкой. Механическая энергия выбро¬ 
сов L B =2 • ІО 38 эрг - с -1 — достаточный источник тепловой энергии рентге¬ 
новской плазмы, если излучение на наблюдаемом уровне продолжается 
не более 10 5 лет. 

Еще раз подчеркнем, что уникальность остатка W 50 определяется двумя 
факторами. Во-первых, мы наблюдаем стадию сверхкритической аккреции, 
продолжительность которой коротка по сравнению с временем жизни мас¬ 
сивной тесной двойной системы. Во-вторых, стадия переполнения полости 
Роша ’’нормальной” компонентой пары началась еще до того, как остаток 
первой вспышки диссипировал в межзвездной среде. Это тоже маловероят¬ 
ное событие, поскольку требует практического равенства начальной массы 
обеих компонент системы: время жизни W 50 1 1 0 s лет разделяет конечные 

стадии эволюции первой и второй компоненты. Поэтому трудно ожидать, что 
в Галактике наблюдается много объектов, подобных W50 и SS433. 
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Туманность RCW 89 и радиоостаток MSH 15 -52 (G 320.4 - 1.1) - 
объект, интерес к которому вспыхнул в связи с найденным молодым 
пульсаром, по всей вероятности, звездным остатком сверхновой (см. § 5). 
Сразу оговоримся, что полной определенности в интерпретации этого ин¬ 
тереснейшего объекта нет. Возраст пульсара PSR 1509 — 58, судя по периоду 
и замедлению, составляет 1700 лет. Возраст остатка, определяемый разме¬ 
ром, составляет около 10 4 лет, и это подтверждается морфологией и рент¬ 
геновским тепловым спектром. Более того, не сразу стало ясно, что именно 
считать остатком вспышки сверхновой! Первоначально остатком сверхно¬ 
вой считалась яркая волокнистая туманность RCW 89 (ван ден Берг и др., 
1973), совпадающая с нетешювым радиоисточником размером около 
10 1 (12 — 13 пк на расстоянии 4,2 кпк). Спектр этой туманности характери¬ 
зуется сильными линиями [NII] и [SII] ; в одном из ярких плот¬ 
ных сгустков найдены линии Fell в видимой и инфракрасной об¬ 
ласти (Данцигер, 1983; Сьюард и др., 19836). Отношение интенсив¬ 
ностей /і ,602 мкм/7і, 644 мкм со,ответствует плотности п е =5 • 10 4 см -3 , 
сходное значение п е = 10 4 см -3 дают линии оптического спектра этого 
сгустка. 

Пульсар находится за границей яркой туманности (см. рис. 34), и если 
принять, что он образовался при вспышке 1700 лет тому назад, скорость 
’’убегания” пульсара должна быть около 6000 км • с -1 . Эту трудность мож¬ 
но обойти, если считать единым остатком весь комплекс радиоисточников 
размером около 30 , показанный на рис. 34. Аргументами в пользу этого 
являются морфология области, центральное положение пульсара, идентич¬ 
ный радиоспектр а = —0,35 (Касуэлл и др., 1981; Манчестер и Дурдайн, 
1983; Манчестер и др., 1982), а также общее расстояние около 4,2 кпк. 
В оптическом диапазоне также найдены слабые волокна, связывающие 
яркую туманность RCW89 с протяженной оболочкой MSH 15 —52 (Сьюард 
и др., 19836). 

Однако проблема согласования возраста пульсара и остатка вспышки 
сверхновой остается. Диаметр протяженной оболочки R ==36 пк в рамках 
адиабатического решения (8.2) соответствует t ІО 4 лет, если только 
вспышка не произошла в аномально разреженной среде и имела нормаль¬ 
ную энергетику. Прямая оценка возраста может быть сделана по скорости 
расширения; с этой целью ван ден Берг и Кампер (1984) измерили соб¬ 
ственные движения 13 ярких волокон RCW89. Оказалось, что самые 
быстрые волокна движутся со скоростью д = 0,07 -0,09''/год, в то же 
время при свободном разлете из пульсара, начавшемся 1600 лет назад, 
ожидаемое значение составляет д = 0,3 "/год. Если остаток уже находится 
в адиабатической стадии, его возраст превосходит 5000 лет. 

В рентгеновском диапазоне в области MSH 15 - 52 наблюдаются два 
компактных источника, окруженных ’’горячими пятнами”. Один из них - 
пульсар PSR 1509 - 58; протяженный источник вокруг него обусловлен 
синхротронным излучением инжектируемых пульсаром частиц. Второй 
отождествлен с компактным ярким оптическим сгустком с сильной эмис¬ 
сией железа в спектре (Сьюард и др., 19836). Этот сгусток, как видим, 
отличается от волокон старых остатков, и, если бы не противоречие возрас¬ 
та пульсара и скорости волокон, естественнее всего бЬіло бы считать его 
выброшенным при вспышке. 
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Указанные противоречия снимаются при двух предположениях. Первое 
тривиальное: протяженный старый остаток и молодой пульсар с синхро¬ 
тронной рентгеновской туманностью не связаны генетически, а случайно 
проецируются друг на друга. Второе интересное, но пока достаточно спеку¬ 
лятивное и, безусловно, является данью моде. Заметив, что границу и не¬ 
которые детали RCW 89 и протяженного юго-восточного радиоисточника 
можно соединить прямыми, проходящими через пульсар, Манчестер и Дур- 
дайн (1983) предположили, что эти две наиболее отчетливые области 
остатка образованы прецессирующими выбросами релятивистской плазмы 
в двух направлениях, например, вдоль магнитной оси пульсара. Пока кроме 
аналогии с (W 50 + SS 433) и отмеченной симметрии радиоостатка эта 
гипотеза никак не подтверждена наблюдениями. 

Паруса XYZ - система тонких волокон и радиооболочка, в которой 
выделяется область Паруса X - плерион вокруг молодого пульсара 
PSR 0833 — 45 (см. § 5 и § 9). Инжекция релятивистских частиц опреде¬ 
ляет различия радиоспектров плериона и оболочки: а = — 0,1 в плерионе 
и а = —0,6 в остальной туманности. Структура магнитного поля коррели¬ 
рует с волокнистой структурой туманности, поляризация р = 3—10% в обо¬ 
лочке и повышена в плерионе (Милн, 1980; Лерхе, Милн, 1980). 

Расстояние 400—500 пк установлено на основании генетической связи 
остатка с туманностью Гама, радиус оболочки - 15-20 пк, плотность не¬ 
возмущенного газа в облачной компоненте среды соответствует плот¬ 
ности в туманности Гама п 0 обл = 5-10 см' 3 (Дженкинс и др. 1976, 
1981). 

В рентгеновском диапазоне излучают горячая плазма за фронтом удар¬ 
ной волны в оболочке и плерион, соответственно выделены тепловая и 
синхротронная компоненты. 

Температура, определяемая тепловым спектром, достигает Т е = 
= (2,5 - 4,3) - 10 6 К; слабая компонента, соответствующая Т е = 1,7 • 10 7 К, 
вероятно, связана с излучением плериона (Каан идр., 1983, 1985; Харнден 
идр., 1985). 

Первые сведения о кинематике туманности получены косвенным путем 
по наблюдениям звезд фона, в спектрах которых выявлены детали погло¬ 
щения в линиях Са, Na, О, N, S, Si на скорости от - 130 до +55 км • с -1 
(Дженкинс и др., 1984 и ссылки там). О том, что поглощение происходит 
в оболочке сверхновой, говорят высокая дисперсия скорости и повышен¬ 
ное обилие Са, обусловленное его выбиванием с пылинок при прохождении 
ударной волны. Прямые измерения ширины линии Н а , излучаемой в туман¬ 
ности, соответствуют Аѵ = 310 км с -1 (Данцигер и др., 1978). Ширина 
линий [Nil] и [ОШ] в изолированных волокнах равна Аѵ = 20—30 км ■ с -1 , 
и в этих же пределах заключена скорость хаотических движений отдельных 
сгустков газа друг относительно друга (Шулл, 1983). 

Корма А. Бааде и Минковский (1954) отождествили с радиоисточником 
Корма А туманность, состоящую из десятка ярких компактных конденса¬ 
ций. Современные ’’глубокие” фотографии показывают поразительное 
разнообразие слабых деталей, заполняющих радиооболочку размером око¬ 
ло 60-80' (Эллиот и др., 1976; ван ден Берг, 19786; Гудис, Миберн, 1978) . 
В отличие от других старых остатков, наблюдаются не тонкие волокна, 
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а компактные конденсации. Самые яркие линии в спектре принадлежат 
[NI] и [Nil] ; в отдельных сгустках /[мн]Дн а = 20, что значительно выше, 
чем в других остатках (см. Данцигер, 1983 и ссылки там). По всей вероят¬ 
ности, обилие кислорода и азота в оптических волокнах выше нормального 
космического (Допита и др., 1977). 

Сильные вариации лучевой скорости слабых волокон в пределах от 170 
до —300 км • с -1 дают среднюю скорость расширения оболочки 250 км - с -1 
(Эллиот, 1978). Яркие сгустки движутся друг относительно друга с ха¬ 
рактерной скоростью 30—80 км с -1 , дисперсия скорости внутри сгустка — 
около 20—30 км - с -1 , температура около 1,9 • 10 4 К (Шулл, 1983). Компакт¬ 
ные конденсации наблюдаются на фоне более слабого диффузного свече¬ 
ния: 7д И ф/7 К омп = 0,5 — 0,8, ширина линии диффузной компоненты - 
около 60-80 км • с' 1 (Шулл, 1983). В самой яркой восточной конденса¬ 
ции наблюдается широкая слабая компонента линий [ОШ] и [FeXIV] 
(Кларк и др., 1979). 

Судя по рентгеновскому изображению (рис. 42), вспышка произошла в 
области с крупномасштабным градиентом плотности и мелкомасштабными 
флуктуациями — облаками размером 1—2 пк и плотностью п 0 0 ^„ 1 см -3 , 

в двух ярких компактных конденсациях на востоке и севере - и 0обл 
=«10-20 см -3 . 

Совсем недавно эволюционный статус этого остатка был пересмотрен: 
вероятно, это молодой объект, и можно предполагать, что он принадлежит 
к классу богатых кислородом, прототипом которого является Кассиопея А 
(см. § 4). Уинклер и Киршнер (1985) выявили новые быстрые волокна, 
разлетающиеся из центра со скоростью более 1600 км ■ с -1 , в спектре кото¬ 
рых преобладают линии кислорода в стадии ионизации О 0 , 0 + , 0 + + , в то 
время как бальмеровские линии водорода чрезвычайно слабы. Аналогия 
с Кассиопеей А очевидна: эти быстро движущиеся волокна могут быть 
идентифицированы с быстрыми волокнами Кассиопеи А, т.е. с выброшен¬ 
ными при вспышке сгустками обогащенного продуктами ядерных реакций 
вещества, в то время как яркие медленные волокна с повышенным обили¬ 
ем азота - со стационарными конденсациями, по всей вероятности, выбро¬ 
шенными на стадии истечения предсверхновой. Возраст оболочки, опреде¬ 
ляемой радиусом 12—14 пк (по Е (D) -зависимости Милна, 1979а) и ско¬ 
ростью разлета быстрых волокон, не превышает 5000 лет, если оболочка 
расширяется адиабатически. Вероятно, адиабатическое решение (8.2) уже 
применимо к остатку, так как наблюдаемая скорость в 5-6 раз ниже ско¬ 
рости разлета Кассиопеи А, т.е. оболочка существенно затормозилась . t 

Рентгеновская эмиссия остатка согласуется как с относительно малым 
возрастом, так и с сильным обогащением горячей плазмы кислородом и 
неоном: относительное содержание O/Fe и Ne/Fe существенно выше нор¬ 
мального космического даже с учетом возможного отклонения плазмы от 
ионизационного равновесия (Уинклер и др., 1983). 

Данные о радиоизлучении Кормы А могут быть найдены в работе Эрик¬ 
сона, Магонея (1985) и ссылках там на более ранние исследования. 

Сведения об оптических туманностях — остатках вспышек сверхновых - 
представлены в сводной табл. 10 вместе с результатами рентгеновских 
наблюдений и основными сведениями о характере радиоизлучения. 
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Таблица 10 (продолжение) 


' л 

~ ! 

п 

4 


5 

6 

Г 


" Г 

8 1 

9 

G65.2 + 5.7 

0,8 

30 

50-80 

-500 

450 


5 

0,15 

0,1-0,4 


-0,5 


[27| 


[27[ 

[27| 

[28,29] 


[3] 


[28,29] 


[30] 

G 78.2 +2.1 

1,8 

іб 

100 (HI) 


1000 

-100 



0,1-0,2 


0,65 

(7Cyg) 



[ЗЦ 


[32] 

[31] 



[32] 


[33] 

НВ 21 

1,2 

20 

35 

100 

< 200 

5 


0,6 


25 

0,35-0,40 




[31 

[31 

[15] 

[16] 


[31 


[51 

[5,13] 

СТВ 1 

2.7 

20 

30-40 

190 



10 

0,2 


10-17 

0,75 


[31 


[3,351 

[3] 



[3] 



[24,35] 

[24,35] 

MSH 15-52 

4,2 

18 


1650 







0,35 

RCW89 

[361 



[37] 







[36] 

Петля Лебедя 

0,7 

20 

~80 

400 

390 

5-10 


0,2 

0,15 

4-25 

0,84/0.38 

Паруса XYZ 

400-500 15-20 

-100 

-400 

400-600 

5-10 

-30 


0,15 

3-10 

0,1/0,6 

[39,401 


[41] 

[501 

[48,49] 


[51,31 


[48,49] 

[38,47] 

[38] 

Корма А 

1,8-2 

12-14 

250 

1600 

-800 

20 

15-25 


-0,3-1 


0.48 



[421 

ИЗ) 

[44.45,46] 

[57] 

[51,3) 


(46,44.45] 


[34] 

Петля Волка 

0,5-0,6 

20 

23 (HI) 


390 




0,04 


0,3 




[8Ц 


[52,53,54] 




[52,53,54] 


[55] 

W44 

3 

12 

10(НІ) 


45 0-10 3 

-20-8 



0,5-0,05 


0,3 


[56| 


[82,831 


[56,58] 

[14,83] 



[56, 58] 


[55] 



Таблица 10 (окончание) 


1 

2 1 

^7 


5 


7 1 ' 

1 і 9 

Петля 1 

0,1-0,2 

115 

3(НІ) 

320 

0,5 

0,007 

0,5-0,7 


(І Ю) 


[63] 

[59-62] 

[63] 

[59-62] 


RCW103 

6,6 

9-10 

100-350 

900 


0,5 

0,55 


[69, 70] 


[64,65] 

[66] 



[34,68] 

RCW86 

3,2 

24 

-200 

ІО 3 


-0,1 3 

0,62 

(MSH 14-63) 

[69] 


[64] 

[72,73] 


[72,73] [71] [55] 

G 287.8-0.5 

2,5 

7 

-600 

2000 

6-7 

0,15 


(г) Саг) 

[75,76] 


[74] 

[75,76] 

[3] 

[75,76] 

0,62-0,55 

G 290.1-0.8 

~4 

7-8 

50-90 




(MSH11-61A) 



[78] 




[77,55] 

W63 

1,3-1,6 

14-16 

35-70 




0,7 

(G 82.7+ 5.4) 



[79,80] 




[55] 




Примечания 

I - Лозинская, Ситник, 1980; 2 - Галаси др., 1980; 3 - Лозинская, 1980а; 4 - Велу- 
сами, Кунду, 1974; 5 - Райх и др., 1983; 6 - Удальцов и др., 1978; 7 - Туохи и др., 
19796; 8 - Фезен и др., 1985; 9 - Лозинская, 1978а; 10 - Ландеккер и др., 1982; 

II - Виллис, 1973; 12 - Лозинская, Ситник, 1979; 13 - Хилл, 1974; 14 - Диккел 
и др., 1976; 15 - Дэвидсен и др., 1977; 16 - Азуза, Эркес, 1973; 17 - Кунду и др., 
1980; 18 - Софуе и др., 1980; 19 - Лозинская, 1976; 20 - Киршнер, Арнолд, 1979; 
21 - Лозинская, 1971; 22 - Дэвис и др., 1978; 23 - Грахам и др., 1982; 24 - Ангерхо- 
фер и др., 1977; 25 - Лозинская, 1973а; 26 - Слыши др., 1979; 27 - Лозинская, Сит¬ 
ник, 1978; 28 - Снайдер и др., 1978; 29 - Мейсон и др., 1979; 30 - Райх и др., 1979; 
31 - Ландеккер и др., 1980; 32 - Хиггс и др., 1983; 33 - Баарс и др., 1978; 34 - Милн, 
19796; 35-Райх, Браунфюрст, 1981; 36 - Манчестер, Дурдайн, 1983; 37 - ван ден Берг, 
Кампер, 1984; 38 - Лерхе, Милн, 1980; 39 - Брандт и др., 1976; 40 - Дженкинс и др., 
1976; 41 - Дженкинс и др., 1984; 42 - Эллиот, 1978; 43 - Уинклер, Киршнер, 1985; 
44 - Петре и др., 1982; 45 - Баркерт и др., 1982; 46 - Зарнецки и др., 1978; 47 - 
Милн, 1980; 48 - Хирн и др., 1980; 49 - Каан и др., 1983; 50 - Данцигер и др., 1978; 
51 - д’Одорико, Саббадин, 1977; 52 - Туур, 1980; 53 - Давелаар и др., 1979; 54 - 
Уинклер и др., 1979; 55 - Милн, 1979а; 56 - Гроненшилд и др., 1978; 57 - Госачинс- 
кий, Херсонский, 1983; 58 - Ватсон и др., 1983а; 59 - Айван, 1980; 60 - Давелаар 
и др., 1980; 61 - Айнуе и др., 1980; 62 - Хайакава и др., 1978; 63 - Хейлес и др., 
1980; 64 - Данцигер, 1983; 65 - ван ден Берг и др., 1973; 66 - Туохи и др., 1979г; 
67 - Лихи и др., 1985а; 68 - Касуэлл и др., 1980; 69-Лейбович, Данцигер, 1983; 70- 
Руиз, 1983; 71 - Милн, 1972; 72 - Пизарски и др., 1984; 73 - Нугент и др., 1984; 74- 
Эллиот, 1979; 75 - Бэккер,и др., 1976; 76 - Буннер, 1978; 77 - Милн, Диккел, 
1975; 78 - Эллиот, Малин, 1979; 79 - Лозинская и др., 1975; 80 - Розадо, Гонзалес, 
1981; 81 - Коломб, Дабнер, 1982; 82 - Кнапп, Керр, 1974; 83 - Венгер и др., 1981. 

НВ 3 - очень слабая радиооболочка на границе яркого комплекса ІС 1795—1905 — 
1848 (Рольфе и др., 1977). Оптическая туманность — тонкие волокна, излучающие в 
линиях Н а , [Nil] и [SII], и диффузная эмиссия в линии [ОШ] (Фезен, Галл, 1983) - 
видны лишь на западе радиооболочки и поглощаются в восточной части плотным газо¬ 
пылевым облаком, связанным с ІС 1805-1848. Кинематическое расстояние до НВ 3 
составляет 3 ± 0,2 кпк, остаток сверхновой может быть физически не связан с газопы¬ 
левым комплексом, хотя и находится на том же расстоянии (Лозинская, Ситник, 
1980). На севере к остатку примыкает облако Н1- возможно, часть внешней оболоч¬ 
ки, расширяющейся со скоростью около 30 км • с -1 (Рид, 1981). Структура остатка 
в рентгеновском диапазоне несколько необычна: на фоне диффузной эмиссии, запол¬ 
няющей радиоизображение размером около 80 пк, наблюдается яркое кольцо разме¬ 
ром около 30 пк (Лихи и др., 1985а). Авторы связывают это кольцевое уярчение 
со сферически-симметричной неоднородностью межзвездной среды из-за действия 
ветра предсверхновой или с влиянием возвратной ударной волны. 

НВ 9 - выделяется среди других оболочечных радиоисточников высокой степенью 
линейной поляризации р = 25-30%, регулярной структурой магнитного поля (Райх и 
др., 1983) и переломом в спектре радиоизлучения ау<1ГГц = —0,44; j ргц = -0,9 
(Удальцов и др., 1978). Кинематическое расстояние до туманности равно 2 ± 0,8 кпк 
(Лозинская, 1980а), 2 (D) -зависимость дает расстояние 1,2-1,3 кпк. Косвенным 
подтверждением приведенной в таблице низкой плотности невозмущенного газа слу¬ 
жит отсутствие крупномасштабных уярчений в оптике и радиодиапазоне, свидетельст¬ 
вующих о столкновении с плотным облаком, и тот факт, что сквозь остаток ’’просве¬ 
чивают” две галактики. 

ОА 184 (Sh 223). Средняя лучевая скорость периферийных волокон дает кинема¬ 
тическое расстояние 4-5 кпк (Лозинская, Ситник, 1979). По поглощению, опреде¬ 
ляемому из бальмеровского декремента волокон, Фезен и др., (1985) нашли рас¬ 
стояние около 2 кпк. Плотность облачной компоненты межзвёздного газа 
”Ообл = Юсм" 3 соответствует 7 Й7 ,,// 6 , 3 , = 1,14 при средней скорости и 0 бл = 
= 50 км • с" 1 (Лозинская, 1980а>. Канто (1977) тем же методом нашел « 0 обл = 
= 115 см -3 , но он принял неоправданно низкую скорость и 0 д л = 15 км ’с" 1 , противо¬ 
речащую нашим измерениям скорости волокон. 

VRO 42.05.01. Радиоисточник показан на рис. 35 по данным Ландеккера и др. (1982). 
Судя по сходному спектру (а = -0,4 ± 0,1) и одинаковому расстоянию, определяе¬ 
мо 




мому поверхностной радиояркостью двух частей оболочки, это единое образование 
на расстоянии около 5 кпк. Необычная форма радиооболочки может быть следстви¬ 
ем вспышки на плоской границе облака с резким контрастом плотности. Если оста¬ 
ток находится в адиабатической стадии, то R л 0 — °’ 2 , и наблюдаемое различие радиу¬ 
сов двух секторов требует л, /я 2 = 10—20. Результаты исследований кинематики, а 
именно - средняя скорость разлета ярких волокон не более 35 км ■ с' 1 и средняя 
полуширина пинии около 80 км • с“‘, определяющие и 0 бл в табл. 10, скорость самых 
быстрых волокон около 140 км ■ с -1 , дающая оценку v s , а также значение п 0 0 д л от¬ 
носятся к волокнам восточного сектора оболочки (Лозинская, 1978а, 1980а). Ско¬ 
рость разлета западного сектора должна быть в два-три раза выше. 

Симеиз 147 классический образец старого остатка в однородной среде сравни¬ 
тельно низкой плотности (рис. 36). Расстояние ~ 0,8 кпк, найденное Фезеном и др. 
(1985) из измерений бальмеровского декремента ярких волокон, определяющего 
межзвездное поглощение, не противоречит оценке ~ 1,5 кпк по зависимости £ (D) . 
Тонкие оптические волокна наблюдаются и в радиодиапазоне, спектр радиоизлучения 
с переломом, а^ігГц = 0, <*і»іггц = 1>2 (Кунду и др., 1980; Софуе и др., 1980). 
Средняя скорость разлета ярких оптических волокон, достигающая 30 км • с -1 по из¬ 
мерениям Лозинской (1976), совпадает со скоростью расширения внешней оболочки 
HI. равной 25 км ■ с -1 согласно данным Азузаи др., (1975). Самые быстрые волокна 
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Рис. 36. Тонковолокнистая туманность Симеиз 147 


разлетаются из центра со скоростью 140-150 км ■ с -1 (Лозинская, 1976; Киршнер, 
Арнолд, 1979). Высокоскоростные движения в оболочке подтверждаются наблюде¬ 
ниями смещенных линий поглощения в спектре нескольких звезд фона (Филлипс, 
Гондхапекар, 1983). Связь поглощающих облаков с остатком сверхновой доказывает¬ 
ся повышенным обилием тяжелых элементов, в особенности Са,'из-за выбивания ато¬ 
мов с поверхности пылинок при прохождении ударной волны. Расположенные вблизи 
оболочки Симеиз 147 облака СО (см. Сковиль и др., 1977), вероятно, не связаны с 
остатком сверхновой. Фюрст и Райх (1986) обнаружили корреляцию радио-и оптичес¬ 
ких волокон и уплощение радиоспектра в волокнах. 

Петля Единорога - слабая тонковолокнистая оболочка между яркой туманностью 
Розетка, возбуждаемой звездами скопления NGC2244 ассоциации МопОВ2, и газопы¬ 
левым комплексом NGC 2264, связанным с Mon ОВ1. Схема области по данным 
Дэвиса и др. (1978), Киршнера и др. (1978) показана на рис. 37. Остаток сверхновой 
находится на расстоянии 800 пк и физически связан с NGC2264 (Лозинская, 1971; 
Фезен и др. 1985). Туманность Розетка и протяженная оболочка нейтрального водоро¬ 
да размером около 130 пк, расширяющаяся со скоростью 20 км - с -1 и окружающая 
весь комплекс туманностей (Госачинский, Херсонский, 1982), расположены на рас¬ 
стоянии около 2 кпк и с остатком не связаны. Оболочка, вероятно, образована звезд¬ 
ным ветром и, возможно, вспышками сверхновых в ассоциации Mon ОВ2. Ветер и 
ионизующая радиация нескольких О-звезд ассоциации МопОВІ, локализованных внут¬ 
ри Петли Единорога, по-видимому, ответственны за диффузную оболочку [ОШ], не¬ 
сколько превосходящую по размеру тонковолокнистый остаток сверхновой, яркий 
в линиях Но, и [N1I], и синхротронный оболочечный радиоисточник. Прямые изме¬ 
рения скорости волокон остатка дали среднюю скорость разлета оболочки 50 км • с" 1 , 
скорость самых быстрых волокон - 80 км • с -1 (Лозинская, 1971).Эти результаты 
впоследствии были подтверждены найденными в спектрах двух звезд фона высоко¬ 
скоростными деталями линий межзвездного поглощения (Валерстайн, Якобсен, 1976; 
Коуэн, 1977). Первые рентгеновские измерения остатка также согласуются с нашим 
выводом о низкой скорости распространения ударной волны, вызванной разлетом 
оболочки (Лихи и др., 1985г). 

НВ 21 - эллипсоидальная оболочка, впервые идентифицированная в радиодиапа¬ 
зоне. Радиоисточник характеризуется регулярной структурой магнитного поля и вы¬ 
сокой степенью поляризации р = 25% (Райх и др., 1983). Связанная с НВ 21 туманность 
очень слабая, несколько диффузных волокон почти не выделяются над ярким в соз¬ 
вездии Лебедя галактическим фоном. Средняя скорость расширения туманности 
ѵ- 25 км с" 1 найдена автором в 1972 г. по систематическому уширению линии 
Н а от периферии к центру оболочки; самые высокоскоростные детали профиля ли- 
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НИИ соответствуют v s = 100 км - с*' (см. Лозинская, 1980а). Остаток сверхновой ок¬ 
ружен оболочкой нейтрального водорода, расширяющейся со средней скоростью 
25 км ■ с" 1 (Азуза, Эркес, 1973). 

СТВ 1. Морфология и кинематика туманности и близлежащих областей НИ свиде¬ 
тельствуют о столкновении остатка с плоским облаком, кинематическое расстояние 
до СТВ 1 составляет 2,7 + 0,5 кпк (Лозинская, 1980а). Синхротронный радиоисточник 
и туманность окружены внешней оболочкой HI вдвое большего размера, оболочка 
расширяется со скоростью 20—40 км • с* 1 (Райх, Браунфюрст, 1981). 

RCW103. В центре оболочки обнаружен звездный остаток - вероятно, нейтронная 
звезда (см. § 5). Тем не менее RCW103 - типичный оболочечный остаток вспышки 
сверхновой без каких бы то ни было признаков продолжающейся активности пульса¬ 
ра (Шавер, 1982; Касуэлл и др., 1980). Возможно, в волокнах повышено содержание 
азота (Допита и др., 1977; Руиз, 1983; Лейбович, Данцигер, 1983). Расстояние по 
£ (D) -зависимости соответствует 8-9 кпк, кинематическое - около 3,2 кпк (Касуэлл 
и др., 1975); отношение интенсивностей линий Hq, и H^j в ярких волокнах дает Ау- 
= 4,5 т и расстояние 6,6 кпк (Руиз, 1983; Лейбович, Данцигер, 1983). Последняя 
оценка кажется наиболее надежной. Средняя скорость двух ярких периферийных воло¬ 
кон составляет -70 км • с -1 и +10 км • с -1 (ван ден Берг и др., 1973); полная шири¬ 
на линии Н а в туманности соответствует движению газа в интервале скорос¬ 
тей Ди = 690 км • с" 1 (Данцигер и др., 1978). 

RCW86 (MSH 14 - 63). Система внешних слабых волокон, вероятно, связана с 
центральной яркой тонковолокнистой туманностью. Бальмеровский декремент воло¬ 
кон дает Ау= 1,7 т и расстояние 3,2 кпк согласно Лейбович, Данцигеру (1983) и 
Ау= 0,8 т , расстояние 1 кпк - согласно Руиз (1981). Первое кажется более надеж¬ 
ным, поскольку согласуется с зависимостью £(£)). Остаток связывают с СН185г. 
(ван ден Берг и др., 1973; Пизарски и др., 1984), но это вопрос в большой степени 
спорный. Если принять расстояние г = 1 кпк, рентгеновская светимость ^о,2-4кэВ = 
= 2 • 10 34 эрг • с -1 , согласно Пизарски и др. (1984), оказывается по крайней мере 
на порядок ниже большинства остатков сверхновых. При расстоянии г = 3 кпк возраст 
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Рис. 37. Крупномасштабная схема области, включающей Петлю Единорога, NGC 2264 
и туманность Розетка, см. текст 
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остатка, определяемый линейным размером и скоростью v s «ІО 3 км -с" 1 , соответ¬ 
ствующей T s = 1,4 • ІО 1 К, равен ~8000 лет при адиабатическом расширении. Мож¬ 
но конечно, принять, что вспышка СН185г. произошла в разреженной среде 
п 0 = ІО" 2 —ІО' 3 см -3 и остаток еще расширяется без торможения с начальной ско¬ 
ростью и 0 = 20 пк/1800 лет = 11000 км ■ с -1 , но тогда непонятно происхождение 
системы ярких тонких волокон, типичных для старого остатка в плотной среде. Пря¬ 
мые измерения скорости волокон сделаны лишь в среднем по туманности и показали, 
что скорость меняется в интервале Ди = 400 км • с' 1 (Данцигер и др., 1978). 

G290.1 - 0,8 (MSH 11 -61А). Некоторое представление о кинематике оболочки 
пока дают лишь измерения полной ширины линии Н а Ди = 90 км • с"’ в ярких волок¬ 
нах (Эллиот, Малин, 1979). Близлежащая туманность MSH 11 - 61В, вероятно, явля¬ 
ется областью НИ, а не остатком сверхновой. Об этом говорит низкая яркость линий 
[SII] : /H a //[sil| = Ю-20 и рекомбинационное излучение в радиолинии Н 109а (Эл¬ 
лиот, Малин, 1979; Уинклер, 1979). 

Петля Волка - протяженная оболочка размером около 6° ; на нее проецируется, 
но физически еней не связан остаток СН 1006г. Оболочка лучше всего выявляется 
в радиодиапазоне, оптическая эмиссия очень слабая (ван ден Берг, 1976), кинематика 
туманности не исследована. В линии 21 см выделяются две концентрические оболоч¬ 
ки HI (Коломб и Дабнер, 1982). Внешняя имеет радиус около 84 пк (при расстоянии 
500 пк), расширяется со скоростью 12 км ■ с" 1 и может быть образована ветром 
массивной предсверхновой. (Необходимая мощность ветра /, в = ІО 36 эрг-с- 1 и про¬ 
должительность истечения t = 4 • 10 6 лет (см. соотношения (12.5) § 12) согласуются 
с потерей массы 0-звездами.) Внутренняя оболочка имеет радиус 32 пк, расширяется 
со скоростью 23 км ■ с“‘ в образованной ветром каверне со средней плотностью 
п 0 = 0,13 см -3 и может быть отождествлена с остатком сверхновой. 

W 44 - радиооболочка размером 27' (Диккел и др., 1976). Расстояние около 3 кпк 
найдено по поглощению в линиях ОНи HI (Госс и др., 1971; Майерс, 1973). Широкая 
деталь в линиях поглощения ОН на скорости ulsr = 42 км • с"‘, вероятно, связана 
с облаком, сжатым ударной волной. Обнаружена внешняя оболочка HI, расширяющая¬ 
ся со скоростью 4 км • с" 1 (Корнетт, Харди, 1975). Оптическая эмиссия не наблюдает¬ 
ся из-за сильного поглощения. На востоке к остатку примыкает плотное молекуляр¬ 
ное облако, может быть, связанное с ним генетически (Воотен, 1977; де Нойер, 1983). 
Объект внесен в таблицу, поскольку рентгеновские наблюдения позволяют использо¬ 
вать его для построения эволюционной последовательности остатков сверхновых 
(Ватсон и др., 1983а), 

В таблице даны соответственно по столбцам: 1 — наиболее употребитель¬ 
ное название остатка: 2 — расстояние (если не оговорено в примечаниях и 
без ссылок-то по £(/))-зависимости, показанной на рис. 58 (см. с. 174)с 
корреляцией за высоту над галактической плоскостью согласно Милну 
(1979а)); 3—линейный радиус остатка, определяемый по оптическому, 
рентгеновскому или радиоизображению; 4 — характерная скорость ударной 
волны в облачной компоненте ѵ обл по ширине линий Н а и (или) скорости: 
разлета ярких волокон; 5 — скорость v s быстрой ударной волны в межоб¬ 
лачной среде, слева — по самым высокоскоростным деталям профиля опти¬ 
ческих линий, справа — по температуре,определяемой спектром рентгеновс¬ 
кого излучения (см. §7); 6 - характерная плотность п 0обл невозмущенного 
газа в облачной среде: слева - по независимым наблюдениям в линии 21 см 
или других радиолиниях, справа — по плотности в ярких волокнах, опреде¬ 
ляемой относительной интенсивностью [S II], и по скорости и 0 б л в пред¬ 
положении постоянного давления Р 0 б л газа за фронтом волны высвечи¬ 
вания (принималось Г[ ЗІІ ]=8000К и n s = 4н 0 обл ) ; 7 - плотность не¬ 
возмущенного газа в межоблачной среде и 0 м: слева по «о обл. г 0 бл и v s 
из условия равенства давлений за фронтом ударной волны в облачной Р обл 
и межоблачной Р м среде (7.3), справа - по рентгеновской светимости 




из соотношения (7.2) в предположении равновесной плазмы; сведения 
о радиоизлучении остатка: 8 - степень линейной поляризации и 9 - спект¬ 
ральный индекс. Под значениями параметров в каждом столбце приве¬ 
дены последние или наиболее надежные ссылки; данные по ІС 443 и 
Петле Лебедя приведены без ссылок, так как подробно изложены в тексте. 

Этими туманностями исчерпано подавляющее большинство старых 
остатков с исследованной кинематикой, которые могут быть использо¬ 
ваны для анализа взаимодействия оболочки сверхновой с газом меж¬ 
звездной среды. Подчеркнем, что во всех старых остатках наблюдается 
сходная картина: яркие волокна и конденсации разлетаются из центра 
с меньшей скоростью, чем слабые. При средней скорости разлета ярких 
волокон порядка 30-100 км • с' 1 в оболочках наблюдаются более сла¬ 
бые быстрые волокна или диффузный газ, движущиеся со скоростью 
~ (1—5) • ІО 2 км • с _| . Дисперсия скорости газа внутри волокна, определяе¬ 
мая по ширине линии, близка к скорости относительных движений волокон 
в остатке. Как видно на рис. 27 и 30 (см. также Лозинская (1980а)), на¬ 
блюдаемые скорости волокон практически равномерно заполняют интервал 
между минимальным и максимальным значениями. Адекватная интерпре¬ 
тация этих результатов может быть сделана только в совокупности с данны¬ 
ми наблюдений в рентгеновском диапазоне и потому отнесена в § 7. Здесь 
мы коснемся лишь вопроса о структуре старых остатков. 

Тонковолокнистая структура оптических туманностей - старых остат¬ 
ков сверхновых — одно из самых удивительных явлений на небе; хорошие 
фотографии туманностей Петля Лебедя, Паруса XYZ, Симеиз 147 поражают 
воображение. Толщина отдельных волокон в картинной плоскости не пре¬ 
вышает 2—3" (около 0,02—0,05 пк в близких остатках), длина достигает 
3-5 пк, а правильная морфология свидетельствует, что это единые образо¬ 
вания. Вопрос о природе этих ажурных систем был поставлен Оортом еще 
в 1946 г., однозначного ответа на него нет до сих пор. Суммируя результа- 
.ы наблюдений оптических остатков сверхновых, можно сделать следую¬ 
щие выводы о физических условиях в тонковолокнистых образованиях 
(Лозинская, 1980г). Тонковолокнистой структурой обладают не все старые 
остатки вспышек сверхновых; есть многочисленный класс объектов, со¬ 
стоящих только из диффузных волокон и конденсаций (например, туман¬ 
ности W28, НВ 21, НВ 3, НВ 9). Во всех туманностях с тонковолокнистой 
морфологией наблюдаются более слабые диффузные образования, в кото¬ 
рые погружены тонкие волокна. С чем связана принадлежность остатка 
сверхновой к классу диффузных или тонковолокнистых, пока не ясно. 
Объекты обоих классов имеют одинаковый интервал изменения линейных 
размеров, расстояний, яркости в радиодиапазоне, спектрального индекса. 
В обеих группах есть остатки, связанные и не связанные с плотными газо- 
пылевыми облаками. Не обнаружено систематических различий плотности 
невозмущенного межзвездного газа или начальной энергии вспышки. 
Возможно, существует слабая корреляция морфологического класса со 
следующими взаимосвязанными параметрами остатков: рентгеновской 
светимостью, скоростью фронта ударной волны v s и эволюционным возрас¬ 
том (см. § 8). Среди эволюционно более молодых объектов (& ^ 
>, 500-600 км • с -1 , Rhqm ^ 10 пк, L 0 ,i -5 кэв ^ 10 35 эрг ■ с -1 ) преобла- 





дают тонковолокнистые туманности, среди эволюционно более старых 
(и^ 100 км • с' 1 , Rn^ =«30 пк, Ь ол _5 кэв^ ІО 35 эрг • с -1 ) - диф¬ 

фузные. 

Вопрос о геометрии волокон - являются ли они одномерными жгутами 
или плоскими слоями, видимыми с ребра, — тоже дискутируется до сих 
пор. Тот факт, что тонкие яркие волокна соседствуют со слабыми диффуз¬ 
ными, наводит на мысль, что тонкие волокна - это плоскости, ориентиро¬ 
ванные ребром к наблюдателю. Однако исследования кинематики старых 
остатков противоречат такой интерпретации. Действительно, если тонкие 
и диффузные волокна являются плоскими образованиями и отличаются 
только ориентацией, ширина линии, определяемая тепловыми движениями, 
должна быть одинакова в них. Но поскольку луч зрения проходит больший 
путь через плоские образования, ориентированные ребром, турбулентное 
уширение линии из-за относительных движений разных масс газа на луче 
может быть сильнее в ярких тонких волокнах. Мы убедились выше, что 
наблюдается противоположная картина. 

Вывод об одномерной структуре тонких волокон следует и из непо¬ 
средственного сравнения их размеров в картинной плоскости и по лучу 
зрения (см. Лозинская, 1980 г). 

Подчеркнем, что наше заключение об одномерной структуре относится 
лишь к ярким тонким волокнам большинства старых остатков. Безуслов¬ 
но, в отдельных случаях мы видим и плоские образования, ориентирован¬ 
ные ребром. Примером служат слабые тонкие внешние волокна Петли 
Лебедя с чисто водородным спектром, представляющие собой проекцию 
тонкого слоя газа на фронте ударной волны. 

Измерения ширины линий элементов с разным атомным весом позволя¬ 
ют разделить тепловые и турбулентные скорости газа в волокнах. Такие 
измерения сделаны для ярких конденсаций Петли Лебедя, ІС 433, Пару¬ 
сов XYZ и Кормы А и показали, что линии тяжелых элементов в частности 
N и О, уширены в основном турбулентными движениями, причем волокна 
и конденсации характеризуются мелкоячеистой структурой (Шулл и др., 
1982; Шулл, 1983). Микротурбулентное движение мелкомасштабных 
структурных ячеек определяет наблюдаемую ширину линии. Размер этих 
мелких конденсаций ниже порога разрешения телескопа, но верхняя грани¬ 
ца грубо может быть получена из следующих соображений. Ударная волна 
в плотных волокнах этих остатков распространяется с характерной ско¬ 
ростью около 100 км • с“‘ и, отклоняясь на мелкомасштабных неоднород¬ 
ностях, дает наблюдаемые микротурбулентные скорости около 20 км - с" 1 . 
Это значит, что размер неоднородностей в несколько раз меньше наблюдае¬ 
мого размера ярких волокон, т.е. (2—3) • 1(Г 3 пк, судя по оптическим 
изображениям обсуждаемых туманностей. Это уже сравнимо с толщиной 
слоя высвечивания газа за фронтом ударной волны в волокнах и согласует¬ 
ся как с механизмом образования ячеек в результате тепловой неустойчи¬ 
вости на стадии быстрого радиационного охлаждения, так и с обжатием 
ударной волной мелкоячеистых образований, существовавших в плотных 
межзвездных облаках еще до вспышки (Шулл, 1983). 

В качестве возможной причины образования тонких волокон в старых 
остатках Пикельнер (1954) рассматривал пересечение ударных волн, выз- 
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ванное фокусировкой на неоднородностях межзвездной среды. По мнению 
Бычкова (1979) к формированию тонких волокон в молодых остатках 
может привести пересечение ударной волны, вызванной вспышкой, с удар¬ 
ными волнами, образованными в результате выброса плотных сгустков 
вещества на стадии предсверхновой. В старых остатках формирование ци¬ 
линдрических и плоских газовых образований может быть связано с фоку¬ 
сировкой, отражением и пересечением магнитогидродинамических волн 
при взаимодействии разлетающейся оболочки сверхновой с облачной меж¬ 
звездной средой (Софуе, 1978). 

К образованию тонковолокнистой структуры приводит также тепловая 
неустойчивость в стадии образования плотной холодной оболочки. Тепло¬ 
вая неустойчивость в области падения температуры газа за фронтом удар¬ 
ной волны от ІО 7 - 10 6 К до 2 • ІО 4 К образует в однородной среде плотные 
тонкие слои. Смит и Диккел (1983) показали, что эта конфигурация неус¬ 
тойчива и распадается на параллельные тонкие жгуты. Такие образования 
действительно наблюдаются в старых остатках сверхновых, например, в 
Петле Лебедя, Парусах XYZ, Симеиз 147. 

Дальнейшие более конкретные выводы о природе волокон старых остат¬ 
ков должны базироваться на наблюдательном материале, полученном с 
достаточно большим угловым разрешением, позволяющим изолировать 
друг от друга излучающие слои газа с характерным размером 10 _2 -10 -З пк. 
В этом отношении очень перспективны наблюдения ближайших остатков 
сверхновых Петля Лебедя, Симеиз 147, Паруса XYZ с помощью 4-и 6-мет¬ 
рового телескопов. 

§ 7. ТЕПЛОВОЕ РЕНТГЕНОВСКОЕ ИЗЛУЧЕНИЕ 
ОСТАТКОВ СВЕРХНОВЫХ; 

РАЗЛЕТ ОБОЛОЧКИ В НЕОДНОРОДНОЙ 
МЕЖЗВЕЗДНОЙ СРЕДЕ 

В рентгеновском диапазоне наблюдается по крайней мере шесть состав¬ 
ляющих сложного комплекса явлений, сопутствующих вспышке сверхно¬ 
вой, и значение каждой из них трудно переоценить. Мы упоминали в § 5 
об излучении звездного остатка в диапазоне рентгеновских энергий: 

1. При благоприятной ориентации наблюдается пульсирующее нетепло¬ 
вое рентгеновское излучение магнитосферы пульсара; рентгеновские пуль¬ 
сары найдены в Крабовидной туманности, Парусах X (рентгеновское излу¬ 
чение не пульсирует), MSH 15-52 и 054а-69Д. 

2. Звездный остаток — нейтронная звезда или черная дыра в тесной двой¬ 
ной системе излучает в рентгене из-за аккреции вещества ’’нормальной” 
компоненты; наблюдается в W50 - SS 433 (вероятно, черная дыра) и в 
СТВ 109 - ІЕ 2259 + 586 (вероятно, нейтронная звезда). 

3. Горячая поверхность нейтронной звезды наблюдается как компакт¬ 
ный тепловой рентгеновский источник при любой ориентации, см. табл. 9. 

4. С пульсаром, инжектирующим релятивистские частицы, связаны 
протяженные рентгеновские источники синхротронной природы, такие 
как в 0,54а — 69,3, Крабовидной туманности и ЗС 58 ( § 3). Синхротронный 
механизм излучения подтверждается спектром и линейной поляризацией. 
Протяженные нетепловые источники наблюдаются также вокруг компакт- 
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ных рентгеновских источников в более старых объектах MSH 15 - 52, 
Паруса X, СТВ 80. В остатках G 21,5 - 0,9, G 291,0 - 0,1, G 74,9 + 1,2 и 
G 29,7 - 0,3 найдены протяженные рентгеновские источники, яркость 
которых растет к центру, но компактные источники не видны, вероятно 
из-за недостаточного разрешения рентгеновского телескопа (Бэккер, 
1983; Вилсон, 1986). 

Синхротронное рентгеновское излучение релятивистских частиц, инжек¬ 
тируемых пульсаром, целесообразно рассматривать в совокупности с ана¬ 
лизом радиоизлучения плерионов, обусловленного тем же механизмом 
(см. § 9). Здесь мы остановимся на рентгеновском излучении тепловой 
природы, наиболее информативном для исследования взаимодействия 
оболочки сверхновой с межзвездной средой. Наблюдаются две компо¬ 
ненты теплового излучения: 

5. Излучение межзвездного газа (или ветра предсверхновой), сгребен¬ 
ного и нагретого ударной волной, вызванной разлетом оболочки сверх¬ 
новой. 

6. Излучение выброшенного при вспышке вещества звезды, нагретого 
возвратной ударной волной. 

Первые свидетельства существования высокотемпературной плазмы в 
остатках сверхновых были получены методами оптической астрономии. 
В начале шестидесятых годов Шкловский (1962) предсказал, а Щеглов 
(1966) обнаружил излучение Петли Лебедя в корональной линии 
[FeX] 6374 А. Позднее в том же объекте наблюдалась линия 
[FeXIV] 5303 А (Вудгейт и др., 1974, 1977; Лакк и др., 1980). Корональ- 
ные линии высокоионизованного железа найдены также в галактических 
остатках сверхновых Корма А (Лакк, и др., 1979; Кларк и др., 1979), 
MSH 14 - 63 (Лакк и др., 1979), ІС 443 (Вудгейт и др., 1979), в остатках 
N49 и N 69 в БМО (Мардин и др., 1978; Допита и Мэтьюсон, 1979). Сооб¬ 
щалось об эмиссии [FeXIV] в Парусах XYZ, но последующие наблюдения с 
более высокой чувствительностью и разрешением дали отрицательный 
результат (Мардин и др., 1978). Наблюдения корональных линий показа¬ 
ли, что температура в этих достаточно старых объектах достигает по край¬ 
ней мере Т е = 2 • 10 6 К (область интенсивного свечения [FeXIV]). Перво¬ 
начально выводы о тепловой природе рентгеновского излучения остатков 
сверхновых базировались именно на этих наблюдениях, а отнюдь не на 
рентгеновских спектрах, которые еще 10—15 лет назад не позволяли досто¬ 
верно различить степенной и экспоненциальный характер изменения потока. 
(Впрочем, уже в 1973 г. эмиссионные детали в рентгеновском спектре Кас¬ 
сиопеи А были отождествлены с линиями высокоионизованного железа, 
что свидетельствовало о его тепловой природе.) 

Современные спектры остатков вспышек исторических СН I (§ 2), 
Кассиопеи А ( § 4) и большинства старых объектов выявляют многочислен¬ 
ные линии высокоионизованных тяжелых элементов (рис. 38, 39). Исклю¬ 
чение составляют Крабовидная туманность и ЗС 58, рентгеновское излуче¬ 
ние которых практически полностью обусловлено синхротронным механиз¬ 
мом (см. § 3). 

Грубый анализ результатов наблюдений может быть сделан в рамках 
модели адиабатического расширения или свободного разлета остатка в 
предположении, что рентгеновская эмиссия генерируется в оболочке посто- 
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Рис. 38. Спектры рентгеновского излучения молодых остатков СН Тихо Браге, Кепле¬ 
ра и СН 1006 г. (см. § 2), Крабовидной туманности и ЗС 58 (см. § 3) и Кассиопеи А 
(см. § 4). Спектр СН Тихо Браге сравнивается с излучением равновесной плазмы 
нормального химического состава при температуре кТ е = 0,5 кэВ. Показаны основные 
линии тяжелых элементов; над спектром СН Кеплера показан расчетный спектр для 
равновесной двухтемпературной плазмы (использованы расчеты Холта и др., 1983) 







Рис. 39. Рентгеновский спектр остатка Корма А, полученный Уинклером и др. (1981); 
показаны наиболее яркие линии 

янной плотности и температуры, толщиной около 12% радиуса. (Толщина 
найдена из условия сохранения массы межзвездного газа в объеме остатка, 
сгребенного сильной ударной волной без высвечивания.) Эта упрощенная 
схема дает температуру горячей плазмы по спектру и плотность по свети¬ 
мости из следующих соотношений, справедливых для теплового рентге¬ 
новского излучения газа за фронтом бесстолкновительной адиабатической 
ударной волны: 

е(Т, Е) = 1,65 • ІО" 23 T~ l l 2 e~ E/kT Z 2 g(E, T)n e n z [ эрг ■ см' 3 с' 1 эВ' 1 ]; 
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(7.1) 


Т 5 = Ърт н ѵЦ\Ьк\ n s /n 0 <(у+ 1)/(у - 1)^4; 

L(T, E) = 4TtR 2 AR s n 2 s p(J, E)e' o(E)N(H \ 

Здесь: e,pnL- объемный коэффициент рентгеновского излучения, эффек¬ 
тивность и светимость в интервале энергий Е - (Е + АЕ), riz — плотность 

(концентрация) иона с зарядом Z, g(E, Т) - фактор Гаунта, член 
е ° < ’ Ь Nh учитывает поглощение, N H — число атомов водорода на луче 
зрения, у — показатель адиабаты, T s — температура и n s — плотность плаз¬ 
мы за фронтом ударной волны, v s — скорость фронта, п 0 — плотность не¬ 
возмущенного газа, д — средняя атомная масса, R s - радиус, AR S - толщи¬ 
на оболочки. 

Предположение о постоянной температуре и плотности газа за фронтом 
слишком грубо даже для относительно старых оболочек. В адиабатической 
стадии (см. § 8) температура растет с расстоянием от фронта как Т<* R s ' 
и плотность меняется как п R~ 9 . Учитывая вклад излучения разных 
слоев, нетрудно найти, интегрируя соотношения (7.1), среднюю эффектив¬ 
ную температуру Т х * (1,3 -Л ,4) T s и светимость 

L x * l6n 2 0 R 3 s e(T s ,AE)n(T s ), (7.2) 

где v(T s ) — безразмерная функция, принимающая значения от 0,43 до 
0,67 для Г, = 8 • 10 s - 5 • ІО 7 К и АЕ = 0,15 - 2 кэВ (Раппопорт и др., 
1974). 

Для молодых остатков сверхновых наиболее существенны следующие 
отличия от этой весьма идеализированной схемы. 

Во-первых, время выравнивания ионной и электронной температуры газа 
за фронтом ударной волны: 

Г( і , е) ^500Л і 7’ е 3/2 /н е г?1пЛ«3- ІО 3 [лет], 
где А\ — масса иона в атомных единицах; In Л ^ 30 при Т е = ІО 7 — 10® К, 
п е = ІО 2 см -3 (см. Спитцер, 1981), может оказаться больше возраста остат¬ 
ка, что приводит к резкой неизотермичности излучающей в рентгене плаз¬ 
мы. Действительно, мы убедились на примере Кассиопеи А, что ионная тем¬ 
пература Т{ = 5 • ІО 8 К, соответствующая скорости расширения остатка 
~ 6000 км • с -1 (последняя измерена непосредственно по доплеровскому 
смещению высокоионизованных линий (см. § 4), следовательно, отражает 
движение горячей плазмы), существенно выше электронной температуры 
Т е = (5 - 7) • ІО 7 К, определяемой по рентгеновскому спектру. 

Во-вторых, физические условия в молодых остатках определяются дей¬ 
ствием возвратной ударной волны, распространяющейся по выброшенному 
веществу, о чем неоднократно говорилось в гл. I. Влияние возвратной вол¬ 
ны существенно в течение первых десятков-сотен лет после вспышки, до 
тех пор пока масса сгребенного межзвездного газа не превысит существен¬ 
но массу выброса. Под действием возвратной волны в первоначально од¬ 
нородном выбросе формируется тонкая плотная оболочка. Ее динамика 
и условия нагревания и последующего радиативного охлаждения детально 
анализируются в работах Гамильтона, Саразина (1984 а, б). Выброс, нагре¬ 
тый возвратной волной, и околозвездный газ, нагретый основной ударной 
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волной, интенсивно излучают в рентгеновском диапазоне, и, как мы видели 
в гл. I, наблюдения хорошо укладываются в рамки этих представлений. 
Рентгеновский спектр всех оболочечных остатков исторических сверхно¬ 
вых представляется излучением оптически тонкой двухтемпературной плаз¬ 
мы. Низкотемпературная плазма (кТ ~ 0,5 кэВ) , обогащенная тяжелыми 
элементами, особенно Si и S, необходимая для объяснения ярких эмиссион¬ 
ных линий в спектре, может быть связана с излучением выброса, нагретого 
возвратной ударной волной,высокотемпературная {кТ^ 4—5 кэВ),необходи¬ 
мая для объяснения непрерывного спектра,-с излучением сгребенного газа. 

Гипотеза прямой и возвратной ударной волны, нагревающих околозвезд- 
ный газ и выброс соответственно, подтверждается не только спектром, но 
и структурой рентгеновских изображений. Мы видели в § § 2 и 4, что в 
Кассиопее А и СН Тихо Браге излучение выброса и сгребенного околозвезд- 
ного газа разделены пространственно. Оценки массы обеих компонент 
горячей плазмы: Л/ сгре б еН ная 4/ Bbl6poca согласуются с предположением 
о самом начале торможения в процессе взаимодействия с околозвездным 
газом. Мелкомасштабные уярчения на рентгеновских изображениях оболо¬ 
чек, так же как клочковатая структура оптических туманностей, свидетель¬ 
ствуют, что и эта схема слишком упрощена, поскольку не учитывает неод¬ 
нородность выброса и неоднородность сгребаемого газа. 

(Если сильная ударная волна распространяется в частично, а не пол¬ 
ностью ионизованной среде, что, вероятно, реализуется в остатках, подоб¬ 
ных СН Тихо Браге (см. § 2), двукомпонентная структура рентгеновского 
спектра, вообще говоря, может иметь и иное объяснение. Ударная иониза¬ 
ция нейтральных атомов дает вторичные электроны с меньшей энергией, 
чем у ускоренных на фронте частиц. Проведенные Ито (1984) расчеты 
температурной релаксации между ионами, ускоренными на фронте электро¬ 
нами и вторичными холодными электронами, показали, что при Т е = 
«3 ■ 10 8 К на фронте, что соответствует наблюдаемому в СН Тихо Браге 
излучению в диапазоне до 25 кэВ, температура вторичных электронов ока¬ 
зывается на порядок ниже. Впрочем, объемная мера эмиссии этой низко¬ 
температурной компоненты оказывается в 4—5 раз ниже наблюдаемой и 
основной вклад дает излучение нагретого возвратной волной выброса.) 

В-третьих, горячая плазма молодых остатков может еще не достичь 
состояния ионизационного равновесия. Расчеты рентгеновской светимости 
плазмы в ионизационном равновесии сделаны для широкого интервала 
температуры и плотности, охватывающего реально встречающиеся в остат¬ 
ках сверхновых значения (см. Шапиро, Мур, 1976; Раймонд, Смит, 1977; 
Шулл, 1981 Каплан, Пикельнер, 1979 и ссылки там). Их применение к 
спектрам молодых остатков, как мы убедились в гл. I, приводит к сильно¬ 
му (зачастую в десятки раз) отличию содержания тяжелых элементов от 
плазмы солнечного состава. 

Аномалия химического состава молодых остатков значительно умень¬ 
шается, если отказаться от условия ионизационного равновесия. Основания 
для такого отказа есть. Действительно, время установления ударного иони¬ 
зационного равновесия водородо- и гелиевоподобных ионов в разреженной 
плазме с температурой Г е « ІО 7 К составляет несколько сотен — несколько 
тысяч лет (см., например, расчеты Ито (1979)), что сравнимо с возрастом 
остатков исторических сверхновых или больше его. 
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Следует также отметить, что размеры молодых остатков сверхновых 
сравнимы с кулоновской длиной свободного пробега в полностью ионизо¬ 
ванной плазме, т.е. могут быть существенны эффекты бесстолкновительной 
плазмы. К сожалению, этот вопрос в применении к остаткам сверхновых 
еще не разработан во всей полноте. 

В более старых остатках возможно неравновесное состояние плазмы в 
волокнах, по которым ударная волна прошла сравнительно недавно; при¬ 
мером может служить яркая конденсация в восточной части Кормы А. 
Это плотный сгусток газа п 0 = 10—20 см -3 , нагретый до Т е ^6 • 10 6 К, 
время столкновения с ударной волной характеризуется параметром n e t » 
*= 10 3 см -3 лет (Уинклер и др., 1983). Рентгеновский спектр Кормы А - 
самый яркий и богатый эмиссионными деталями (см. рис. 39). Большое 
число изолированных линий дает возможность столь же детальной диаг¬ 
ностики физических условий в горячей плазме, что и оптические спектры 
областей НИ (см. Уинклер и др., 1983; Канизарес и др., 1983 и ссылки в 
этих работах). Отношение интенсивностей линий одного иона дает темпе¬ 
ратуру и плотность поглощающих атомов; в упомянутой яркой конденса¬ 
ции Кормы А, в частности, отношение гелиевоподобных линий ОѴІІ 
4ббэвД574 эВ = 0,45,водородоподобных линий ОѴІІІ / 817 3 b/4s4 эВ = 
= 0,24, а также линий FeVII соответствуют Т е = (3—8) • ІО 6 К при N H = 
= (2-6) - ІО 2 1 см -2 . Линии разных ионов одного элемента дают представле¬ 
ние о состоянии ионизации; в той же конденсации N 0 *t/N 0 *i = 0,5 ± 0,2, 
N Ne + »/N Ne + 9 = 2,0 ± 1,5. Различие ионизационной температуры, получен¬ 
ной по линиям кислорода и неона в этой конденсации, свидетельствует об 
отсутствии ионизационного равновесия. О том же говорит сильное 
(в два-три раза) отличие наблюдаемого отношения интенсивностей 
триплета гелиевоподобных ионов NeIX и ОѴІІ [(Is 2 — ls2s 3 S) + 
+ (Is 2 — ls2p 3 P)j: (Is 2 — 2s2p *5) от равновесного, соответствующего 
найденной ионизационной температуре. 

(В еще более старых остатках неравновесное состояние ионизации может 
быть связано с тем, что время остывания при Т е ~ ІО 6 К: f c « nkT/L, где L — 
функция охлаждения, оказывается меньше времени рекомбинации разре¬ 
женного газа: t r * (а г л е ) _І . Расчеты Сучкова и Щекинова (1984) свиде¬ 
тельствуют, что относительное содержание ионов СГѴ, NV и ОѴІ в остываю¬ 
щем газе в области Т е = 10 4 — 10 s К практически не зависит от температуры 
и резко отличается от равновесного, но эта температура неважна для анали¬ 
за рентгеновского излучения.) 

Учет возможного отклонения от ионизационного равновесия сущест¬ 
венно меняет оценки массы и относительного содержания тяжелых элемен¬ 
тов. Плазма, еще не достигшая ионизационного равновесия, излучает в ли¬ 
ниях гелиевоподобных ионов в десятки раз сильнее, чем в равновесном 
состоянии (см. расчеты Гроненшилда, Меве, 1982; Шулла, 1982; Гамиль¬ 
тона, Саразина, 1984b и ссылки в этих работах). Поэтому интерпретация 
спектров молодых остатков с учетом неравновесной ионизации не требует 
введения двухтемпературной плазмы и столь сильных аномалий химическо¬ 
го состава для согласования светимости в линиях и в непрерывном спектре. 
Для иллюстрации сказанного в табл. 11 приведено относительное содержа- 
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Таблица 11 


Содержание тяжелых элементов в остатке СН Тихо Браге относительно плазмы 
солнечного состава 


Элемент j Ne | Mg | Si | S | Аг | Са | Fe 
Ионизационное 

равновесие 0,1 ОД 6,0 13,5 34,6 76,0 0,15 

Отсутствие 

ионизационного 

равновесия 0,4 2,0 7,6 6,5 3,2 2,6 2,1 


ние тяжелых элементов для равновесной и неравновесной плазмы (по 
сравнению с солнечным) в остатке СН Тихо Браге; содержание Н, Не, С, 
N, О принято нормальным, поскольку линии этих элементов не наблюдают¬ 
ся в исследуемом диапазоне энергии. Равновесное содержание дано согласно 
измерениям Бэккера и др. (19806) в рамках двухтемпературной плазмы 
(см. § 2), неравновесное — в соответствии с расчетами Шулла (1982) для 
адиабатического остатка единой температуры кТ = 7,2 кэВ, при начальной 
энергии Е 0 = 10 s 'эрг и невозмушенной плотности п = 1 см -3 . Объемный 
коэффициент излучения равновесной и неравновесной плазмы такого соста¬ 
ва в адиабатическом остатке с указанными параметрами через 700 лет 
после вспышки показан на рис. 40. 

Мы не будем касаться результатов наблюдений других исторических ос¬ 
татков в рентгеновской области спектра, они изложены в гл. I. Интерпре¬ 
тация этих данных еще достаточно неопределенна, в частности, расчет не¬ 
равновесного излучения плазмы. Рентгеновская светимость газа, не достиг¬ 
шего ионизационного равновесия, зависит не только от ’’мгновенного” 
состояния — температуры, плотности, стадии ионизации, но и от закона их 
изменения со временем. Поэтому существенно, что в цитируемых расчетах 
принята адиабатическая модель, которая, возможно, еще неприменима к 
историческим сверхновым; не учтено влияние возвратной ударной волны; 
предполагается нормальное содержание легких элементов, в то время как 
в Кассиопее А и подобных ей остатках выброс может состоять в основном 
из кислорода и продуктов его горения. Учитывая это, следует иметь в виду, 
что приведенные в гл. I оценки массы и химического состава выброшенной 
при вспышке оболочки могут включать ошибку в два-три раза. 

Указанная неопределенность в интерпретации рентгеновских наблюдений 
относится к ранней стадии расширения остатка, когда еще существенны 
параметры взрыва. В старых остатках, уже ’’забывших” индивидуальные 
свойства вспышки и полностью состоящих из сгребенного межзвездного 
газа, анализ наблюдательных фактов упрощается. Тепловая рентгеновская 
эмиссия старых остатков определяется взаимодействием ударной волны, 
вызванной разлетом оболочки, с межзвездным газом, и только успехи 
рентгеновской астрономии позволили правильно осознать этот процесс. 
До середины 70-х годов анализ эволюции остатков сверхновых базировал¬ 
ся на исследованиях кинематики оптических туманностей, и скорость 
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Рис. 40. Эффективность р (Т, Е) излучения плазмы в остатке сверхновой в адиабати¬ 
ческой стадии для значений кТ е = 7,2 кэВ, Е 51 = 1, я 0 = 1 см" 3 , t = 680 лет при относи¬ 
тельном содержании тяжелых элементов, приведенном в табл. 11: а - полный коэффи¬ 
циент излучения и излучение в линиях Редля ионизационно-равновесной плазмы, 
б - для неравновесной плазмы (расчеты Шулла, 1982) 

расширения системы оптических волокон естественно было связать с дви¬ 
жением газа за фронтом ударной волны. В качестве курьезного совпадения 
заметим, что возраст остатка ІС 443, определяемый тогда скоростью разле¬ 
та оптических волокон ѵ = 65 - 100 км • с -1 и линейным размером, оказал¬ 
ся в точности равным возрасту расположенного поблизости пульсара 
PSR 0611 + 22! Это было воспринято как полное подтверждение адиабати¬ 
ческой модели расширения старых остатков, а генетическая связь пульсара 
с ІС 443 не подвергалась сомнению. 
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Рис. 41. Схема распространения 
ударных волн, вызванных разле¬ 
том оболочки сверхновой в среде 
с облаками: v s - скорость вол¬ 
ны 1 в межоблачной среде с плот¬ 
ностью п 0м ; и обл - скорость 
волны II в облаке с плотностью 
«Ообл > «ом; ІИ - отраженная 
волна 

Однако по мере накопле¬ 
ния данных рентгеновских из¬ 
мерений представления ко¬ 
ренным образом изменились. 
Первые же наблюдения старых 
остатков,в том числе Петли 
Лебедя и ІС 443 (см. § 6), по¬ 
казали, что скорость ударной 
волны, необходимая для на¬ 
грева плазмы до температуры, 
соответствующей рентгенов¬ 
скому спектру, в 4—5 раз вы¬ 
ше скорости разлета самых 
ярких оптических волокон. И это разногласие послужило главным 
стимулом развития теории распространения ударной волны, вызванной 
вспышкой сверхновой, в межзвездной среде с сильными флуктуациями 
плотности. 

О необходимости учета неоднородности межзвездного газа при анали¬ 
зе условий в старых остатках свидетельствует ряд наблюдательных фак¬ 
тов, представленных в § 6. Клочковатая или волокнистая структура 
оптических туманностей и большие различия (в 2—3 раза) скорости 
разлета отдельных волокон в пределах остатка могут объясняться лишь 
разной эффективностью торможения и условиями высвечивания ударной 
волны. Мы видели на примере Петли Лебедя, ІС 443 и других туманностей 
этого класса, что оптические волокна (Г е ** 10 4 К, п е ІО 2 — 5 • ІО 2 см -3 ) 
пространственно совпадают с областью излучения корональных линий 
и мягкого рентгеновского спектра (Т е = (2 — 10) ■ ІО 6 К, п е =0,1 — 1 см -3 ). 
И в тех же объектах обнаружены плотные холодные конденсации, из¬ 
лучающие в линиях HI, СО, Н 2 и в других молекулярных линиях (Т = 
= 5—50 К, пц *= ІО 2 — ІО 3 см -3 ). Сосуществование в одном остатке газо¬ 
вых компонент со столь различающимися физическими параметрами 
может быть понято только в рамках предположения о неоднородности 
невозмущенной межзвездной среды с резкими контрастами плотности. 

Распространение ударной волны, вызванной вспышкой, в среде с мел¬ 
комасштабной облачной структурой рассматривалось Бычковым и Пи- 
кельнером (1975), Мак Ки и Ковье (1975), Сгро (1975). Согласно разви¬ 
той в этих работах модели, рентгеновское излучение старого остатка обус¬ 
ловлено горячим газом за фронтом быстрой ударной волны в межоблач¬ 
ной среде, а оптическое — интенсивным высвечиванием ударной волны в 
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плотных облаках. Схема оболочки сверхновой, сталкивающейся с плот¬ 
ными облаками, небольшими по сравнению с размером остатка, показана 
на рис. 41. При столкновении сильной ударной волны /, распространяющей¬ 
ся со скоростью v s в разреженной межоблачной среде, с плотным (и 0 обл > 
> «ом) облаком резкое увеличение давления на границе облака вызывает 
две вторичные ударные волны. Волна II движется со скоростью и 0 д л по 
плотному газу облака, отраженная волна III движется в обратном направле¬ 
нии по возмущенному межоблачному газу. Давление в слое газа между 
ними выше давления за фронтом /, поэтому отраженная волна быстро 
уходит от границы облака. Облако неизотропно сжимается (его внутренняя 
граница испытывает тепловое и динамическое давление, внешняя — только 
тепловое), ускоряется (скорость облака остается ниже скорости межоблач¬ 
ного газа за фронтом /) и погружается в горячий газ. Из условия равенства 
давлений горячего межоблачного газа и газа за фронтом ударной вол¬ 
ны II в облаке следует простое соотношение 

Уобл«Ообл =0і^и о „. О 7 - 3 ) 

где (3 — безразмерный параметр порядка единицы. Для сильной ударной 
волны, набегающей на плоскую ’’стенку”, (3 = 1; 2,5; 4,4; 6 при контрасте 
плотности «о обл/ и о м = 1> 10, 100, °° соответственно (Зельдович и Райзер, 
1966). В случае сферического облака отраженная волна ///образуется толь¬ 
ко в области лобового столкновения и рассеивается быстрее. Согласно 
Мак Ки, Ковье (1975) предельное значение для сферического облака 
составляет /3 = 3,15. По мере рассеяния отраженной ударной волны давле¬ 
ния в облаке и в межоблачной среде выравниваются. 

В облаках с плотностью выше некоторого критического значения н кр 
газ за фронтом II быстро остывает из-за радиационных потерь до темпера¬ 
туры Т е ~ 10 4 К и давление холодного газа в облаке / > 0 бл не успевает вы¬ 
равниваться с межоблачным Р м (Сгро, 1975). В этих облаках возникает 
тонкий промежуточный слой низкого давления Р * и более высокой свети¬ 
мости, чем в облаке. В этих плотных интенсивно высвечивающихся облаках 
Р обл /Р, *= 3, Рм/Р» ~ 10, т.е. характерное соотношение давлений Р м ** 
*= (2— 3)Р о6л . Таким образом, не разделяя облака на’’холодные”, в кото¬ 
рых слой с Т е ъ 10 4 К образуется в процессе прохождения волны II, и ’’го¬ 
рячие”, интенсивное радиационное охлаждение которых происходит уже 
после схлопывания ударной волны II, можно ожидать выполнения условия 
равенства давлений (7.3) лишь приблизительно, с точностью до множите¬ 
ля 2 — 3. Характерное значение критической плотности найдем из условия 
равенства времени радиационного охлаждения облака t oxn и времени t его 
прохождения ударной волной 

'охл 5 • 1О- 6 (п О бя/Им)" 3 0 2 и»Лм 1 , 

-=—-—-=1, (7.4) 

t ЮѴ^обл 

где а — размер облака. Определяемое отсюда значение критической плот¬ 
ности равно (Сгро, 1975) 

н кр ~6 10^ 5 / 7 ^ О/7 и^Ѵ 2/7 . (7.5) 

При оценке принималось, что радиационные потери определяются зави¬ 
симостью, показанной на рис. 43 (см. с. 135) и остаток находится в стадии 
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адиабатического расширения. Поскольку t oxn /t а л 0 д’ л 5 и|, переход от 
случая t oxn /t > 1 к случаю f ox „/f > 1 происходит резко и в остатке должно 
быть два населения облаков: ’’холодные”,быстро остывающие в процессе 
прохождения волны II и излучающие в оптических линиях низкого воз¬ 
буждения, и ’’горячие”, излучающие в корональных линиях и мягком 
рентгене. (Разумеется, в ’’холодных” облаках есть слой с температурой 
Т е = ІО 6 К, но в ’’горячих” нет области с Т е « ІО 4 К.) ’’Горячие” облака 
холоднее и плотнее окружающего межоблачного газа и должны наблю¬ 
даться как области повышенной рентгеновской яркости. По мере остыва¬ 
ния, которое происходит за характерное время г охл «7 • 10 4 ГІ/и обл лет 
(здесь Т 6 = Т е X 10" 6 К),’’горячее” облако становится похожим на ’’хо¬ 
лодное”. 

Ускорение газа в облаках до скорости и обл происходит в первой, ’’удар¬ 
ной” стадии. Для динамики облаков, взаимодействующих с остатком 
сверхновой, может быть существенна также ’’послеударная” стадия плав¬ 
ного ускорения потоком горячего газа за фронтом волны / (Мак Ки и др., 
1978). Это плавное ’’послеударное” ускорение сопровождается интенсив¬ 
ным испарением облаков, погруженных в горячий газ, что, как мы увидим 
в § 8, оказывает влияние на эволюцию остатка в целом. Маломассивные 
облака по которым волна / прошла на ранних стадиях, когда радиус остат¬ 
ка был равен 30—70% современного, могут быть ускорены потоком горя¬ 
чего газа до скорости, близкой к современному значению v s . 

Ускорение облаков сопровождается возникновением динамических 
неустойчивостей на границе, преимущественно Рэлея — Тэйлора. Возмуще¬ 
ния растут со временем, граница облака становится сильно изрезанной, 
происходит его расслоение и фрагментация (Вудворд, 1976). 

Такова в самых общих чертах схема взаимодействия ударной волны, 
вызванной разлетом оболочки, с облачной межзвездной средой. Тонкие 
гидродинамические эффекты этого взаимодействия не могут быть ни описа¬ 
ны аналитически, ни получены путем математического моделирования, 
так как требуют учета большого числа неизвестных параметров. Современ¬ 
ные наблюдения также не дают тонких деталей этого взаимодействия, но 
позволяют анализировать общую картину ускорения газа в оболочках 
сверхновых. 

Обратимся к результатам наблюдений старых остатков в мягком рентге¬ 
новском диапазоне и корональных линиях, чтобы, сравнив их с данными 
наблюдений в оптическом диапазоне и в радиолиниях, убедиться в примени¬ 
мости этой модели к реальным объектам. Тепловое рентгеновское излуче¬ 
ние остатка обусловлено газом за фронтом ударной волны/в межоблачной 
среде, поэтому внешняя граница рентгеновской оболочки определяет по¬ 
ложение фронта. Наблюдения Петли Лебедя еще пятнадцатилетней давнос¬ 
ти, когда рентгеновские изображения строились путем реконструкции од¬ 
номерных разрезов с низким угловым разрешением, показали, что область 
горячей плазмы выходит за предеэ ы яркой оптической туманности на 
5 —10'. Современные рентгеновские изображения, построенные с угловым 
разрешением 4 , подтвердили этот факт. Самая внешняя граница рентге¬ 
новской оболочки — слабый, но вполне отчетливый сферический фронт — 
совпадает со слабыми тонкими оптическими волокнами, излучающими 
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преимущественно бальмеровские линии водорода (см. рис. 26). В осталь¬ 
ном структура рентгеновского и оптического изображений согласуется 
лишь в общих чертах, без полного совпадения деталей, что понятно, ибо 
излучение обусловлено газом разной температуры и плотности. Спектр 
рентгеновской эмиссии соответствует температуре за фронтом T s 
*= 2 ■ ІО 6 К. Спектр более жесткий в центральной области и в слабых диф¬ 
фузных облаках, но вариации температуры не выходят за пределы 
(2—4,3) • ІО 6 К; плотность невозмущенного межоблачного газа соответ¬ 
ствует и 0м = 0,16 см -3 , скорость фронта ударной волны v s = 400 км • с -1 , 
полная масса газа - около 10 2 М® (Ку и др., 1984; Чарлес и др., 1985). 
Излучение в корональных линиях железа также наблюдается за пределами 
яркой оптической туманности (Теске, Киршнер, 1985). Отношение интен¬ 
сивности линий [FeXIV] к интенсивности непрерывного излучения в облас¬ 
ти 0,4 — 4 кэВ монотонно растет вдоль радиуса внутрь оболочки в полном 
согласии с ходом изменения температуры газа за фронтом адиабатической 
ударной волны (Туохи и др., 1979в). Наблюдаемое вблизи оптических во¬ 
локон локальное усиление яркости непрерывного рентгеновского излуче¬ 
ния и излучения в корональных линиях может быть обусловлено испарени¬ 
ем облаков (Чарлес и др., 1985). Мелкоячеистая структура горячих 
облаков хорошо заметна по излучению в линии [FeX] : наблюдаются облач¬ 
ка размером 30—60" и в них более плотные конденсации размером около 
10" (Теске, Киршнер, 1985). 

Распределение яркости ІС 443 в рентгене (Петре и др., 1983; Ватсон и 
др., 1983а) и в корональных линиях (Вудгейт и др., 1979) согласуется с 
развитой в § 6 моделью вспышки сверхновой на границе молекулярного 
облака. Рентгеновская эмиссия, хотя и ослабленная по сравнению с цент¬ 
ральной более горячей областью, выходит за пределы ярких оптических 
волокон. Рентгеновский спектр соответствует Т х = 2 • 10 7 К, п е = 0,15см -3 , 
свечение линии [FeX] дает Т е = 1,2 • 10 6 К и п е = 1,5 см -3 , если принять 
А'н =3,5 • ІО 2 1 см 2 в согласии с ренгтеновскими данными. 

Рентгеновская ’’фотография” Кормы А в диапазоне 0,1 — 4 кэВ, пока¬ 
занная на рис. 42, также свидетельствует о крупномасштабном градиенте 
плотности межзвездного газа с характерным изменением плотности при¬ 
мерно в 4 раза на расстоянии ~ 30 пк (Петре и др., 1983). На фоне плавно¬ 
го крупномасштабного изменения рентгеновской яркости наблюдаются 
отдельные мелкомасштабные конденсации - ’’горячие облака” в принятой 
здесь терминологии. В их числе — самая яркая восточная конденсация, о 
спектре которой мы говорили выше. В этой конденсации обнаружена стра¬ 
тификация излучения горячего и холодного газа, подтверждающая ее 
отождествление с плотным облаком, недавно столкнувшимся с ударной 
волной и ’’провалившимся” в горячий газ за фронтом. Области свечения 
линий [FeXIV] (Г е * 2 ■ 10 6 К), [ОШ] (Г е «5 ■ 10 4 К) и [NI] ( Т е < 10 4 К) 
смещены последовательно от границы конденсации к центру (Кларк и др., 
1979). Такая структура — горячая корона, окружающая холодное плотное 
ядро, должна наблюдаться при испарении плотного сгустка, погруженного 
в горячий газ. 

Наблюдения старых остатков сверхновых в рентгеновском диапазоне 
дают скорость распространения ударной волны в межоблачной среде v s и 


9. Т.А. Лозинская 


129 



&1950 


-42°Ъ0' 


-43°0О' 


Рис. 42. Рентгеновское изображение Кормы А в диапазоне 0,1-4 кэВ (Петре и др., 
1982) 

плотность межоблачного газа п 0 м ; эти данные суммированы в табл. 10 
вместе с результатами оптических наблюдений облачной компоненты остат¬ 
ков. Как видим, плотность невозмущенного газа в облаках, определяемая 
спектром свечения и скоростью оптических волокон, заключена в пределах 
п 0 обл ** 1—10 см" 3 для большинства ярких туманностей. Менее плотные 
области с «о обл ^ 1 см" 3 , судя по соотношению (7.4), не успевают остыть 
до Т е » 10 4 К за время жизни остатка t » 10 4 лет и не должны излучать 
ярких оптических линий низкого возбуждения. Определяемое из соотноше¬ 
ния (7.5) значение критической плотности для остатков Петля Лебедя, 
ІС 443, Корма А соответствует и кр ~ 50 см" 3 . Поэтому в частности наибо¬ 
лее плотные ’’горячие облака” в остатке Корма А излучают одновременно 
в рентгене, корональных линиях и в оптическом диапазоне. 

Самые плотные сгустки межзвездного газа с и 0 обл ^ 100 см" 3 сжи¬ 
маются и ускоряются ударной волной, но скорость и обл оказывается не¬ 
достаточной для ионизации водорода. Эти облака наблюдаются в ряде остат¬ 
ков, в частности в ІС 443, как плотные конденсации нейтрального водоро¬ 
да; размер их составляет около 0,2—1 пк, средняя плотность — «н ^ 
** 200 см' 3 , ширина линии 21 см соответствует Ди ^50 км • с” 1 (см. § 6). 
Излучающие в линии 21 см конденсации совпадают с локальными уярчения- 
ми синхротронной радиоэмиссии. Мы увидим, в § 9, что усиление синхро- 
тронного излучения старых остатков является следствием усиления магнит¬ 
ного поля, вмороженного в сжатый газ за фронтом ударной волны; на 
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стадии, в которой находится ІС 443, скорее всего — газ за фронтом вол¬ 
ны II. Этим объясняется идентичность оптического и радиоизображений 
остатков. Однако не все уярчения синхротронно го радиоизлучения совпа¬ 
дают с оптическими волокнами, и обнаруженные де Нойер (1978) плотные 
облачка нейтрального водорода отождествлены именно с теми из них, в 
которых не видна яркая эмиссия Н а . Подобная картина и ожидается в рам¬ 
ках рассматриваемой схемы. 

Теория не позволяет сказать априори, получит ли облако в целом направ¬ 
ленное движение при столкновении с ударной волной или увеличатся лишь 
хаотические скорости газа. Это зависит от скорости, формы облака, 
контраста плотности, от затухания и фокусировки волны в облаке и г.д. 
Количественно эффект асимметрии распределения скоростей в облаке 
учесть трудно и наблюдения дают единственную возможность рассмот¬ 
реть столкновение оболочки с реальными облаками. 

Исследования кинематики оптических остатков сверхновых показы¬ 
вают, что средняя скорость разлета ярких волокон из центра близка к 
средней скорости движения газа внутри волокон, определяемой по ши¬ 
рине линии (см. § 6 и Лозинская, 1980а, б). Такая же картина наблюдает¬ 
ся в стационарных конденсациях молодого остатка Кассиопея А (§ 4). 
Следовательно, направленная и хаотические скорости газа в облаке уве¬ 
личиваются при взаимодействии с ударной волной в одинаковой мере, 
вопреки результатам численного моделирования, полученным Сгро (1975). 

Характерная скорость и„б Л ударной волны II может быть получена из 
наблюдений двумя путями: по доплеровской ширине линии, излучаемой в 
волокнах, и по скорости разлета волокон из центра. Поскольку геометрия 
волны и волокна, необходимая для корректного определения и обл в ин¬ 
дивидуальном волокне, неизвестна, наблюдения позволяют оценить лишь 
среднее характерное для данного остатка значение. Такие оценки сделаны 
для большинства старых остатков сверхновых (Лозинская, 1980а; Данци- 
гер и др., 1978 и др.) и приведены в табл. 10. 

Наблюдения в корональных линиях и в мягком рентгеновском диапа¬ 
зоне позволяют определить давление за фронтом волны / в межоблачной 
среде и в ’’горячих” облаках по температуре и плотности излучающей плаз¬ 
мы. По температуре или скорости и плотности газа в ярких оптических 
волокнах можно найти давление газа за фронтом волны высвечивания II. 
В ряде остатков обнаружены плотные молекулярные конденсации с боль¬ 
шой дисперсией скорости или с аномалиями химического состава, свиде¬ 
тельствующими о столкновении с ударной волной, вызванной разлетом 
оболочки сверхновой. Эти наблюдения дают возможность оценить давление 
в самых плотных облаках, взаимодействующих с ударной волной. Здесь, 
правда, менее надежно определение плотности, так как за фронтом ударной 
волны возможно аномальное содержание молекул по отношению к водо¬ 
роду и сжатие газа меняется в широких пределах. Результаты оценки дав¬ 
ления газа в наиболее исследованных галактических остатках, полученные 
указанным способом для разных газовых компонент, приведены в табл. 12. 

Как видим, в согласии с предсказаниями теории, условие (7.3) удов¬ 
летворяется с точностью до коэффициента равного 2 — 3, причем этот вы¬ 
вод справедлив для широкого диапазона изменений плотности от 0,1 до 
ІО 2 см 3 . Ошибки определения ішотности и температуры (или скорости) 




Таблица 12 

Давление газа в некоторых галактических остатках сверхновых 


Остаток 

сверхновой 

Р , 10* дин • см 2 

і оптика 1 

рентген 

і корональные линии 

ІС 443 

1-2 

2-3 

1 

Петля Лебедя 

0,7 

0,4 

0,3 

Паруса XYZ 

2-4 

1-0,1 


Корма А 

2-4 

4 

1-2 


дают примерно такую же точность оценки давления, и можно заключить, 
что на современном уровне теории и эксперимента изложенная модель 
взаимодействия ударной волны с облачной межзвездной средой согласует¬ 
ся с наблюдениями старых остатков вспышек сверхновых. 

Свечение газа за фронтом ударной волны / в межоблачной среде наблю¬ 
дается не только в рентгене и корональных линиях, но и в линиях оптиче¬ 
ского спектра. Мы говорили в § 6 о слабых внешних волокнах Петли Лебе¬ 
дя, в спектре которых преобладают бальмеровские линии водорода. Шири¬ 
на линий Н а и Нр в этих волокнах соответствует 140 и 240 км • с -1 . Такие 
же тонкие волокна с чисто бальмеровским спектром обнаружены на внеш¬ 
ней границе рентгеновских оболочек в молодых остатках СН Тихо Браге 
и СН 1006г. (см. § 2). Второй факт, вероятно, связанный со свечением газа 
за фронтом /, — высокоскоростные крылья линии Н а , излучаемой диффуз¬ 
ным межволоконным газом в Петле Лебедя, ІС 443 и НВ 9 (см. § 6). 
В ІС 443 слабое высокоскоростное свечение обнаружено за пределами 
ярких волокон, но в границах радио- и рентгеновского изображений. 
Высокоскоростные крылья имеют п-образную форму; их ширина соответ¬ 
ствует скорости, близкой к скорости v s , определяемой спектром рентге¬ 
новского излучения. 

Эти высокоскоростные крылья оптических линий могут быть, вообще 
говоря, связаны с плавным послеударным ускорением облаков потоком 
горячего газа за фронтом быстрой волны в межоблачной среде. Источником 
энергии излучения, действующим в течение характерного времени ускоре¬ 
ния ІО 3 - Ю 4 лет, в этом случае может служить ионизующая радиация 
горячего газа, проникающая с поверхности облака; в спектре должны на¬ 
блюдаться также линии [Nil] , [ОН], [ОШ] (Мак Ки и др., 1978). Пока, 
впрочем, этот механизм не получил твердого наблюдательного подтвержде¬ 
ния. Действительно, согласно расчетам, время ускорения облаков сравнимо 
с возрастом остатка, и большая часть массы облака должна за. это время 
испариться, так что размер высокоскоростных облаков не может быть 
больше медленных волокон, столкнувшихся с ударной волной недавно. 
Наблюдения Петли Лебедя, ІС 443 и ЙВ 9, напротив, показывают, что об¬ 
ласть свечения высокоскоростного газа в 5 — 10 раз превышает размер яр¬ 
ких волокон. К тому же в рамках модели плавного ускорения трудно 
понять возникновение тонких периферийных волокон Петли Лебедя и 
СН Тихо Браге. 


132 



Бычков, Лебедев (1979); Шевалье, Раймонд (1978); Раймонд и др 
(1980) предложили принципиально иное объяснение слабого свечения вы 
сокоскоростного газа в линии Н„: ударное возбуждение нейтральных ато¬ 
мов водорода, пересекающих фронт бесстолкновительной ударной вол¬ 
ны I, которое успевает произойти до ионизации. Сравнение времени иониза¬ 
ции и ударного возбуждения атомов, пересекающих фронт /, требует знания 
закона изменения электронной и ионной температуры за фронтом, состоя¬ 
ния ионизации невозмущенного газа (т.е. учета возможной предионизации 
ударной волной и ионизации ультрафиолетовым излучением сверхновой), 
учета эффекта обмена зарядом между нейтральными атомами и быстрыми 
ионами — все это весьма неопределенные и трудно учитываемые факторы. 
Тем не менее грубая оценка показывает, что в типичных для остатков 
сверхновых условиях на каждый нейтральный атом до ионизации в среднем 
приходится 0,2-0,3 излучений -кванта. При этом яркость единицы по¬ 
верхности ударной волны слабо зависит, от скорости и сравнима с наблю¬ 
даемым значением. В результате обмена зарядом с быстрыми ионами 
появляются высокоскоростные нейтральные атомы, их ударное возбужде¬ 
ние дает широкую линию, соответствующую скорости v s волны I в меж¬ 
облачном газе. Морфология тонких внешних волокон Петли Лебедя и 
СН Тихо Браге, безусловно, лучше- согласуется с этим механизмом. Ожидае¬ 
мый спектр отличается от спектра свечения плавно ускоренных облаков, 
ионизуемых излучением окружающего горячего газа. При нормальном 
химическом составе линия Hell должна быть примерно в 100 раз слабее 
бальмеровских линий водорода Н а и Н^; линии [ОШ] и [Nil] — еще на 
порядок или на два порядка слабее. Однако в спектре упомянутого выше 
внешнего волокна Петли Лебедя в ультрафиолетовой и видимой областях 
обнаружены слабые линии Hell 1640 А, линии NV 1240 А, СІѴ 1550 А, 
а также линии ОН, ОШ, NeV, [Nil] и [SII] яркость которых существенно 
выше расчетной, что свидетельствует о необходимости модификации моде¬ 
ли, в частности, более строгого анализа условий выравнивания электронной 
и ионной температуры (Раймонд и др., 1983; Фезен, Ито, 1985). Поэтому 
пока нет полной уверенности в том, что мы понимаем природу высокоско¬ 
ростного свечения старых остатков. Тем не менее установлен чисто эмпири¬ 
ческий факт: скорость ударной волны в межоблачной среде может быть 
определена не только по рентгеновскому спектру горячей плазмы, но и по 
измерению слабых высокоскоростных крыльев водородных линий опти¬ 
ческих туманностей. Максимальные скорости, определяемые самыми вы¬ 
сокоскоростными деталями линии На в старых остатках, также приведены 
в табл. 10, и, как видим, они близки к скорости, соответствующей рентге¬ 
новским спектрам. 


§ 8. ЭВОЛЮЦИЯ ОСТАТКОВ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ 

Если скважность межзвездной среды велика, крупномасштабная динами¬ 
ка старого остатка определяется распространением ударной волны в меж¬ 
облачной среде (фронт I на рис. 41). Иными словами, если газ сконцентри¬ 
рован в небольших плотных облаках, а межоблачные расстояния велики, 
так что начальная деформация фронта волны при столкновении мала по 
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сравнению с радиусом оболочки и потерей энергии в облачной компоненте 
можно пренебречь, влияние облаков на динамику остатка несущественно. 

Поэтому мы рассмотрим сначала эволюцию остатка в однородной меж¬ 
облачной среде; затем, следуя Мак Ки и Острайкеру (1977), учтем испа¬ 
рение облаков в горячий газ остатка, увеличивающее плотность и тем ме¬ 
няющее ход эволюции. В заключение остановимся на первых результатах 
численного анализа эволюции остатка в среде с мелкомасштабной облачной 
структурой. 

Численные методы анализа распространения ударных волн, вызванных 
вспышкой сверхновой, учитывающие радиационное охлаждение, магнит¬ 
ное поле, теплопроводность и испарение, с одной стороны, показали, что 
этот процесс весьма сложный и мы далеки от полного его понимания. 
С другой стороны, стало ясно, что крупномасштабная картина развития 
остатка может быть разбита на несколько идеализированных стадий, ко¬ 
торые в первом приближении удовлетворительно описываются просты¬ 
ми автомодельными решениями. 

Начальная стадия эволюции характеризуется свободным разлетом 
выброшенной оболочки практически без торможения с начальной ско¬ 
ростью ѵ 0 - (5—10) • ІО 3 км • с -1 . Начальная энергия вспышки Е 0 в этой 
фазе сосредоточена практически полностью в форме кинетической энер¬ 
гии выброшенного вещества, тепловая энергия составляет 2 — 3 % Е 0 . 
Эффективное торможение выброса начинается, когда масса сгребенного 
околозвездного газа достигает массы выброса М 0 ; этот момент соответ¬ 
ствует радиусу и возрасту остатка: R s = (ЗМо/4тгд/н н Ио) 1/3 ^ 2 пк, t *= 
яв R s v о 1 =» 180 лет в среде со средней плотностью п 0 = 1 см -3 при М 0 = Ш®, 
ѵ 0 = 10 4 км • с -1 . 

Торможение оболочки сверхновой в межзвездной среде было впервые 
рассмотрено Оортом (1946) сорок лет тому назад. Из условия сохранения 
импульса 

^ М 0 +~ nRs po'jvs = M 0 v 0 

Оорт получил соотношения, вполне удовлетворительно описывающие 
эволюцию сильно затормозившейся оболочки ( 4 / 3 этЛ З р 0 >М 0 )'. 


Шрѵ 0 \ 1/4 1/4 у ЗЛ /qUq 
7гр 0 / ’ S 4irp 0 Rs 


R s = 4 v s t. 


( 8 . 1 ) 


Здесь и всюду далее: р 0 = п 0 рт н , R s - радиус, v s - скорость фронта удар¬ 
ной волны, T s — ионная температура возмущенного газа за фронтом, 
у = ср/с ѵ - показатель адиабаты. 

Следующий важный шаг был сделан Шкловским (1962), который пока¬ 
зал, что явление вспышки сверхновой в межзвездной среде может быть 
уподоблено сильному точечному взрыву в газе с постоянной теплоем¬ 
костью и к задаче применимо автомодельное решение Седова (1957, 1981), 
проверенное на ядерных взрывах в земной атмосфере. Автомодельное ре¬ 
шение описывает эволюцию остатка на адиабатической стадии, когда, с 
одной стороны, масса нагребенного межзвездного газа уже в несколько 
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раз превышает массу выброса, и, с другой стороны, потери энергии на излу 
чение еще незначительны по сравнению с начальной энергией взрыва Е 0 . 
В этой фазе движение оболочки описывается соотношениями (Шкловский, 
1962,1976а) 

R s = (2,02E o /p o )°- 2 t°-] [см] =0,34(£ > 51 / / ш 0 )°- 2 ^ 4 ет) [пк], 

T s = 2,27 • 10- V* = 1,5 • 10 10 (E s i/"o)R{* K , [К] , (8.2) 

v s = OARs/t, E s i = E 0 ■ 1СГ 5 1 [эрг] . 

Численные расчеты Шевалье (1974) показали, что в адиабатической стадии 
около 70% начальной энергии выброса переходит в тепловую энергию 
сгребаемого межзвездного газа: Е т =еЕ 0 , е = 0,72. 

Адиабатическое расширение остатка продолжается до начала интенсивно¬ 
го радиационного охлаждения, когда температура газа за фронтом дости¬ 
гает значения, соответствующего максимуму на кривой радиационных 
потерь Г, = (5 - 6) ■ 10 s К (см. рис. 43). Возраст г охл , радиус R ox л и ско¬ 
рость расширения ѵ охп остатка сверхновой в фазе интенсивного охлажде¬ 
ния излучением соответствуют, согласно Фалле (1981), 

/ох„ = 2,7 • 10 4 £ , s °j 24 H o -°’ 52 [лет], 

R oxn = 20£-“’ 1 295 «-°' 409 [пк]. (8.3) 

и охл =280£ , S °; OSS «°' 111 [км-с" 1 ]. 

Оценки разных авторов несколько различаются и связано это в основ¬ 
ном с разным представлением кривой радиационных потерь: R oxn = 
= 19£^- 29 «-°’ 41 по данным Шевалье (1974), К охл = 25£- s °' 29 »- 0 - 41 
согласно Коксу (19726). К этому моменту излучается примерно 0,5 £" т 
и образуется холодная плотная оболочка, содержащая примерно половину 
массы сгребенного газа. Развитие оболочки происходит на неустойчивой 
части кривой радиационных потерь и поэтому завершается лавинообразно. 
В каверне, ограниченной тонкой холодной оболочкой, находится горячий 
газ низкой плотности, который продолжает расширяться адиабатически. 
Эволюция остатка после образования холодной оболочки достаточно хо¬ 
рошо описывается моделью ’’снего- 
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(8.5) 


и уравнений для массы и импульса оболочки: 

4 , (ІШѵ.) 

М=— nR 3 sPo . — - = 4 irRj Р. 

3 dt 

Здесь Р — давление горячего газа, толщина оболочки считается малой по 
сравнению с радиусом, а масса горячего газа — малой по сравнению с мас¬ 
сой оболочки. Система уравнений (8.4), (8.5) имеет решение (Мак Ки, 
Острайкер, 1977; Блинников и др., 1982): 

R s = 38(eE sl ) sl2l no 512 ' (~{ -) [пк|; = 4 (—) . (8.6) 

\ 10 лет / 1 \ t > 

где е=Е т /Е 0 = 0,2-0,3. 

Сравнение с (8.1) утверждает, что при всей элементарности вывода 
Оорт получил достаточно точный закон движения старых остатков. Числен¬ 
ные расчеты Шевалье (1974) дали сходный закон расширения оболочки 
R s a f 0,3 1 . Расширение продолжается до тех пор, пока давление газа в 
остатке не уравняется с давлением невозмущенного межзвездного газа/Ѵ 
Определяемый из условия равенства внешнего и внутреннего давлений мак¬ 
симальный радиус остатка составляет 

Лмакс' 55Е°[ 32 п-°' 16 р-?- 20 [пк] (8.7) 

и соответствует моменту 

'(Л М акс) = 8,3 • ІО 5 £- 5 °; 31 /;°- 27 ^- 4 0 ' 64 [лет], 

где Р 0 4 = иГ*Р 0 /к. Максимальное время жизни остатка сверхновой до его 
полной диссипации в межзвездной среде достигает (Мак Ки, Острайкер, 
1977) 

/ р п \ -*/ 2 

W =Л М акс|- J =7 • Ю 6 ^ 0 ; 32 ;;®’ 34 ^- 0 ' 70 [лет]. (8.8) 

Численный анализ взаимодействия сверхновой с газом межзвездной сре¬ 
ды сделан в ряде работ и охватывает широкий интервал значений начальных 
условий (см. Шевалье, 1974; Мансфилд, Солпитер, 1974; Фалле 1975а, 
1981; Чииз, Лазареф, 1981 и др.). Численные методы выявили ряд интерес¬ 
ных особенностей, недоступных автомодельным решениям, и в первую оче¬ 
редь это касается образования тонкой плотной оболочки из-за радиационно¬ 
го охлаждения газа за фронтом. На рис. 44 показано полученное Мансфил¬ 
дом и Солпитером (1974) изменение плотности, температуры и скорости 
газа в зависимости от расстояния до центра взрыва для разных моментов 
времени. Расчеты сделаны для стандартной модели (М 0 = Ш®, Е 0 = 
= 3 • ІО 50 эрг, п 0 = 1см’ 3 ) без учета магнитного поля; охлаждение при 
температуре ниже ІО 3 К не рассматривалось. Учет охлаждения вследствие 
излучения пыли при Г< ІО 3 К.делает оболочку еще плотнее и холоднее. 

На кривой, соответствующей ранней стадии (t = ІО 3 лет, M(t) = 1(W @ ), 
видна возвратная ударная волна: резкий внутренний максимум плотности, 
совпадающий с минимумом температуры и движением газа к центру взры¬ 
ва. Возникновение возвратной волны связано с радиативным охлаждением 
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расстояния до центра в остатках сверхновых разного возраста; расчеты Мансфилда и 
Солпитера (1974). Возраст в единицах ІО 3 лет указан цифрами, точки на кривых (б) 
дают среднюю температуру, стрелки на кривых (в) - среднюю скорость оболочки. 
Штриховая кривая на в представляет скорость, уменьшенную в 10 раз 


и ’’охлопыванием” выброшенного при вспышке вещества. В момент t = 
= 3-10 4 лет, как видно из рис. 44, уже сформирована холодная плотная 
оболочка, содержащая около 30% общей массы остатка. Когда возраст 
остатка приближается к 7 10 4 лет, масса оболочки достигает ІО 3 Л/®, ее 
толщина составляет примерно 10' 4 радиуса и 60—70% начальной энергии 
Е 0 уже излучено. Оболочка зажата между двумя слоями интенсивно излу¬ 
чающего газа: внутри — слой горячего газа, остывающего на границе с хо¬ 
лодной оболочкой, где излучается более 70% всей энергии в стадии форми¬ 
рования оболочки t = 3 ■ 10 4 лет, снаружи — слой сгребенного межзвездно 
го газа, нагретого ударной волной, где излучается около 80% энергии нь 
поздней стадии t « (7 - 8) -10 4 лет. 

Момент перехода от стадии адиабатического расширения к стадии фор¬ 
мирования холодной оболочки представляет особый интерес. В это время 
излучается большая часть энергии остатка, происходит резкое перераспре¬ 
деление температуры и плотности газа за фронтом, что определяет ход даль¬ 
нейшей эволюции. Возникающие при этом неустойчивости и вторичные 
ударные волны, по всей вероятности, существенны для усиления магнитно¬ 
го поля. Процесс охлаждения и уплотнения оболочки нарастает лавинооб- 
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6 г 

Рис. 45. Схема вторичных ударных волн, возникающих 
в момент схлопывания холодной оболочки; см. текст 


из-за тепловой неустойчивости 


разно и происходит практически мгновенно по сравнению с продолжитель¬ 
ностью предыдущей адиабатической и последующей оболочечной стадий. 
Но, как показали детальные расчеты Фалле (1975а, 1981), это ’’мгновение” 
само имеет сложную пространственную и временную структуру. Если 
начальная энергия Е 0 и плотность п 0 достаточно велики, охлаждение при 
температуре Т ,, соответствующей максимуму радиационных потерь (см. 
рис. 43), происходит так быстро, что время прохождения звуковой волной 
области интенсивного высвечивания оказывается больше времени охлажде 
ния. Это приводит к внезапному резкому уменьшению давления и возник 
новению двух вторичных ударных волн S 2 и S 3 , бегущих в зону минималь¬ 
ного давления за фронтом основной волны S t (см. схему на рис. 45, а), 
двух волн разрежения Я 2 и R 3 (рис. 45, б), двух более сильных ударных 
волн 5 4 и5 5 , вызванных столкновением S 2 и5 3 (рис. 45, в). Фронт S 5 
догоняет и усиливает основную ударную волну Si, волна разрежения Я 3 
(рис. 45, г) ослабляет 5 4 . Условие образования вторичных волн может 
быть найдено из сравнения гидродинамической шкалы времени / гид 
(/гид а Я,/с a Rs/ v s> г Д е с — скорость звука газа за фронтом, v s — скорость 
ударной волны) и радиационной шкалы времени t oxn (t oxn ~ P/L, L = 
= п 2 А(Т) ос р 2 Т~ а , где А (Г) — функция радиационных потерь, а опре¬ 
деляет закон зависимости Лот Т). Если Т а ѵ 2 и v s удовлетворяет 
решению (8.2), имеем т гид /т охл ос (£■„«§)- 2 ®/ 11 . Вторичные волны возни¬ 
кают при условии Е$ і л о ^ ІО' 5 (Фалле, 1981), которое выполняется прак¬ 
тически для всех остатков сверхновых. 

Структура оболочки с учетом вторичных волн, вызванных тепловой 
неустойчивостью, показана на рис. 46 (отражена зависимость скорости 
расширения v/v s , плотности p/p s , газового P/P s и магнитного / > Mar /7 > s 
давлений от расстояния до центра R/R s \ все параметры нормированы 
к значению на фронте). На рис. 46, а показано стандартное адиабатическое 
решение (8.2), на рис. 46, б хорошо видна область минимального давления, 
рис. 46, в, г показывают структуру оболочки в стадии образования двѵх 
сильных волн (рис. 45, в), рис. 46, д соответствует фазе рис. 45, г. 
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Описанный процесс может повторяться неоднократно: как только 
волна S s догонит основную ударную волну S і , температура за фронтом 
вновь окажется выше температуры Г,, соответствующей максимуму на 
рис. 43, и ситуация повторяется. На рис. 46, з, демонстрирующем зависи¬ 
мость скорости расширения от возраста остатка, видно, что этот процесс 
может повторяться 3—4 раза. Закончится он, когда скорость основной удар¬ 
ной волны ѵ„ станет меньше ѵ, « 100 км-с" 1 , соответствующей температу¬ 
ре максимума на кривой радиационных потерь. Дальнейшее остывание 
происходит ’’спокойно” при постоянном давлении и не сопровождается 
образованием вторичных волн. Эта стадия соответствует рис. 46, е, ж\ 
98% массы в это время заключено в холодной оболочке толщиной около 
15% радиуса. Существенно большая, чем в расчетах Мансфилда и Солпите- 
ра (1974), толщина оболочки связана с тем, что Фалле учитывает давление 
магнитного поля, препятствующее дальнейшему сжатию газа. Магнитное 
давление, несущественное в начальной и адиабатической стадиях, оказы¬ 
вается сравнимым с давлением газа в плотной оболочке вследствие усиле¬ 
ния поля из-за вмороженности при схлопывании оболочки и в результате 
запутывания вторичными волнами. В спокойной стадии радиативного 
охлаждения магнитное и газовое давления сбалансированы. Внутренняя 
часть оболочки граничит в области R/R s = 0,85 с переходной зоной, в кото¬ 
рой газ быстро остывает от ~10 5 до ІО 3 К, а скорость и давление не ме¬ 
няются. Внутри переходной зоны находится горячий газ, ограниченный в 
точке R/R s = 0,8 возвратной волной S 4 . Внутри 5 4 заключен очень горя¬ 
чий (Г^ 10* К) разреженный газ, который из-за низкой плотности расши¬ 
ряется практически без охлаждения. Внешняя часть плотной оболочки 
ограничена тонким слоем, AR/R S = 0,01. в котором нагретый ударной 
волной газ остывает от ~ 10 4 до ~ ІО 3 К. Этот слой может быть ответ¬ 
ственным за оптическое излучение старых остатков. Представленные на 
рис. 46 расчеты сделаны в предположении, что начальное расширение описы¬ 
вается решением (8.2), теплопроводность несущественна, невозмущенный 
межзвездный газ неподвижен, однороден, полностью ионизован и имеет 
температуру 10 4 К, плотность р 0 = 1,7 • 10“ 24 г - см' 3 , магнитное поле соот¬ 
ветствует #о = 10® Э, Е 0 - 3 • ІО 50 эрг. Предположение о полной иониза¬ 
ции обосновано тем, что на ранних стадиях еще не успел рекомбинировать 
газ, ионизованный при вспышке, а на поздних окружающий газ ионизуется 
жестким фотонным излучением ударной волны. 

В рамках адиабатического решения (8.2) за фронтом волны существует 
сильный градиент температуры и плотности (см. рис. 46, а ). Из-за градиента 
температуры возникает теплопроводность, которую трудно учесть коли¬ 
чественно, поскольку ей препятствует магнитное поле. Теплопроводность 
может быть существенна лишь в молодых остатках сверхновых и во внут¬ 
ренней горячей области; в оболочке, где поле сильное и хаотическое из-за 
запутывания силовых линий, ею можно пренебречь (Фалле, 1981). Если 
теплопроводность существенна, температура внутри остатка выравни¬ 
вается и составляет 

Гг= MM L = 1,2 ' 1 ° ,0/?3fs1 " 1 ' 1 1КЬ (89) 

где Е т — тепловая энергия и М — полная масса остатка, п г — плотность 
горячего газа. 
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С теплопроводностью связан существенный на ранней стадии эффект 
испарения холодных облаков, погруженных в горячий газ остатка (см. 
Ковье, Мак Ки, 1977; Мак Ки, Ковье, 1977; Мак Ки, Острайкер, 1977). 
Влияние испарения на динамику остатка может быть учтено лишь очень гру¬ 
бо. К тому же не всегда однозначен вывод о преобладании испарения над 
конденсацией облаков и о темпе испарения (Дорошкевич, Зельдович, 
1981). Тем не менее мы приведем результаты анализа, сделанного Мак Ки и 
Острайкером (1977) в следующих упрощающих предположениях. Плот¬ 
ность и температура горячего газа приняты однородными, скорость ударной 
волны пропорциональна изотермической скорости звука горячего газа 
и, ос ас=а(0,7£ о /2яД і 3 р г ) 1 / 2 , влияние облаков на динамику определяется 
только двумя эффектами: увеличением плотности горячего газа и измене¬ 
нием а от значения а = 1,68 для адиабатического решения до а = 2,5 при 
интенсивном испарении. В рамках этих предположений закон движения 
оболочки может быть получен из условий сохранения массы и энергии: 
JM 

-= 4ttR 2 p 0 v s +^Ѵ обл Л/ исп V ; Е т = 1,5р г с\Ѵ , (8.10) 

dt 

где М И сп — масса испарившегося газа на одно облако, V — объем остатка, 
7Ѵ„ бл - число облаков в единице объема. Если в ранней стадии испаривший¬ 
ся газ преобладает над выметенным (второй член в (8.10) больше первого), 
имеем, обозначив R s & t n , t] = 3/5 вместо г) = 2/5 для адиабатического рас¬ 
ширения. Движение оболочки с учетом испарения определяется соотно¬ 
шением 



2 

где введены обозначения: т? = — 


1+х 5 / 3 
2/3 +* 5/3 


■) 


X = 0,065 R s 2 lls nl ls Ef V s . 


—— = 1+х 5 ^ 3 (см.МакКи, Острайкер, 1977). Здесь константа 2 = 

"о 

= аа 2 / 3/обл^; *Р— эффективность испарения; а — размер и / с — объем¬ 
ная скважность облаков. Значение п г /п 0 велико, когда х и 2 малы; при 
х = 1 плотность испарившегося газа равна плотности невозмущенной среды. 


Рис. 46. Структура оболочки сверхновой на неустойчивой стадии охлаждения соглас¬ 
но расчетам Фалле (1981). Показано изменение скорости v/v s , плотности p/p s , газо¬ 
вого (Р/Р s ) и магнитного (,P M /P S ) давлений в зависимости от расстояния от фронта 
ударной волны R/R s в разные моменты времени ѵ. а - соответствует решению (8.2). 
Значения на фронте равны соответственно: 6 - (т = 3,2 - 10 4 лет): R s = 16,4 пк, 
в*=93 км • с 1 , /> 5 = 2-1Г" дин • см ~ 2 , p s = 6,3 • КГ 34 гем' 3 ; в, г - (t = 

= 3,56-10 4 лет): R s = 16,7 пк, v s = 30 км • с , P s = 2,5 • 10' 11 дин-см" 2 , p s = 

= 4,8 • 10' 24 г - см' 3 :*) - (f =3,7- 10 4 лет); R s = 16,8 пк, u s = 130 км • с ', P s = 

= 3,68 • 10"'" дин • см " 2 ‘, p s = 6,5 • ІО' 24 г • см 3 ; е. ж - (г = 9 • 10 4 лет): R s = 22 пк, 

v s = 52 км • с~’, P s = 6.7 • 10' 1 1 дин • см " J , p s = 5,6 • 10~ 24 г • см" 3 ; з - показывает 
изменение скорости фронта ударной волны с учетом тепловой неустойчивости, прямая 
соответствует адиабатическому решению (8.2) 
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Поздняя стадия развития оболочки, когда испарение отсутствует, харак¬ 
теризуется показателем степени 7? = 0,28 — 0,31 (см. соотношение (8.6)). 
Если на поздней стадии преобладает испарившийся, а не сгребенный газ, 
оболочка расширяется с постоянной скоростью и v s . По-видимому, 
реальная динамика оболочки на поздней стадии лежит между предельными 
случаями г? = 1 и г? = 0,3, но роль испарения мала. 

Все сказанное выше относится к эволюции остатка в однородной среде; 
испарение облаков пока рассматривалось чисто формально как источник 
притока массы горячего газа. Влияние неоднородности межзвездной среды 
на развитие оболочки может быть формализовано двояко: крупномасштаб¬ 
ный градиент плотности и мелкомасштабные флуктуации — плотные не¬ 
большие облака. Крупномасштабный градиент влияет на эволюцию остат¬ 
ка лишь в случае, если его характерная шкала сравнима с размером оболоч¬ 
ки. Такая ситуация достаточно часто встречается в межзвездной среде: 
во-первых, когда вспышка произошла на границе плотного облака; во-вто¬ 
рых, когда остаток сверхновой достигает размера ~ 200 пк и начинает 
’’чувствовать” градиент плотности газа в галактическом диске; в-третьих, 
когда массивная звезда интенсивно теряла вещество до вспышки и вокруг 
нее устанавливается сферически-симметричное распределение плотности. 
В первых двух случаях распределение плотности может быть представлено 
в форме p(z) = p 0 e~ z,H . При таком распределении существует автомодель¬ 
ное решение, найденное Компанейцем (1960) для сильного точечного взры¬ 
ва в земной атмосфере. В этом случае радиус и скорость фронта ударной 
волны описываются соотношениями 

R s (e) = R 0 ^ 1 + cosflj , ѵ 5 (Ѳ) = ѵ 0 ^1 + ° cosflj, (8.12) 

где і>о и R о — скорость и радиус для стандартного адиабатического реше¬ 
ния (8.2); Ѳ — полярный угол, отсчитываемый от направления градиента 
плотности; с = 0,186— константа. (Мы воспользовались этим решением 
в § 6 при интерпретации наблюдений туманности ІС 443.) Численные дву¬ 
мерные расчеты эволюции остатка в среде с плоским градиентом плотности, 
проведенные Йорком и др. (1983), также предсказывают структуру обо¬ 
лочки, сходную с наблюдаемой в ІС433, VRO 42.05.01 и других объектах, 
расположенных на границе плотных облаков. 

При сферически-симметричном распределении плотности, p=p 0 R~ u , 
тоже существует автомодельное решение (см. Седов, 1981; Айзенберг, 
1977): 



Сделана первая попытка численного моделирования остатка в неодно¬ 
родной среде с мелкомасштабными флуктуациями плотности - ком¬ 
пактными плотными облаками, погруженными в межоблачный газ (Ковье 
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и др., 1981а). Эта работа представляет собой качественно новый шаг в изу¬ 
чении эволюции остатка в межзвездной среде. Авторы не ограничиваются 
учетом изменения плотности горячего газа из-за испарения облаков, как это 
сделано выше, но включают потери энергии на испарение, сжатие и ускоре¬ 
ние облаков, учитывают радиационное охлаждение облаков и теплопровод¬ 
ность. В расчетах учтены передача массы, энергии и импульса между облака¬ 
ми и межоблачным газом, выметание и испарение облаков в горячий меж¬ 
облачный газ. В качестве начальных условий авторы принимают параметры 
трехфазной межзвездной среды, которая сама является результатом кол¬ 
лективного воздействия сверхновых на газ Галактики, о чем мы будем го¬ 
ворить в § 16. Согласно современным представлениям большая часть 
объема (/ г = 75%) галактического диска занята горячим разреженным 
газом ( Т г =4,5 • ІО 5 К, п г = 2 ■ ІО" 3 см" 3 ), в который погружены холод¬ 
ные облака (Г Х = 80К, « х = 40см" 3 ), занимающие малую долю объема 
(f x ^ 2%), окруженные теплой, частично ионизованной короной (Г т = 
= 8000 К, п т = 0,2—0,3 см' 3 ; / х = 20%). Расчеты сделаны в следующих 
упрощающих предположениях: межоблачная среда однородна; вместо ши¬ 
рокого спектра размеров облаков принято стандартное холодное облако 
и стандартное теплое облако, причем пространственно они не связаны 
друг с другом и имеют форму коротких цилиндров; столкновения меж¬ 
ду облаками не учитывались; давление магнитного поля и космических лу¬ 
чей не принималось во внимание. Рассчитаны шесть моделей с различающи¬ 
мися в разумных пределах значениями начальной энергии взрыва Е 0 , плот¬ 
ности и температуры межоблачного газа, размера, плотности и скважности 
облаков. Как и следовало ожидать, даже в рамках такой идеализированной 
схемы выявились различия с эволюцией остатка в однородной среде, кото¬ 
рые мы рассмотрим на примере одной модели. Модель № 1 из работы 
Ковье и др. (1981а) характеризуется значениями: Е 0 =3 - ІО 50 эрг, « г = 
= 2,4 ■ ІО' 3 см" 3 , Т г = 1,4 • 10 s К, эффективность испарения у?= 1; холод¬ 
ные и теплые облака имеют радиус д х = 1,6 пк, а т = 2 пк, поверхностную 
плотность N x = 2,7 • ІО 20 см' 2 , N T = 2,2 • 10 18 см' 2 и объемную скваж¬ 
ность / х = 0,02, / т = 0,27 соответственно; теплопроводность мала и не при¬ 
нимается во внимание. Распределение плотности, температуры и скорости 
межоблачного газа в остатке в зависимости от радиуса для разных момен¬ 
тов времени показано на рис. 47. Большой размер оболочек не удивителен; 
мы уже отмечали, что динамика оболочки при наличии плотных компакт¬ 
ных облаков определяется распространением волны в межоблачной среде, 
а плотность последней более чем на два порядка ниже стандартного значе¬ 
ния п 0 = 1 см" 3 , принятого в работах Фалле (1981), Мансфилда и Солпите- 
ра (1974). На кривой а, соответствующей раннему этапу, когда масса сгре¬ 
бенного и испарившегося газа уже примерно в 40 раз превосходит массу 
выброса, как и в случае однородной среды, видна возвратная ударная вол¬ 
на. Высокая температура за фронтом T s >, ІО 8 К в самый начальный мо¬ 
мент приводит к выметанию и быстрому разрушению теплых облаков из-за 
интенсивного испарения. Это повышает плотность горячего газа на перифе¬ 
рии молодого остатка до значения —0,1 см" 3 , близкого к плотности теплой 
компоненты межзвездной среды. Определенный вклад дает испарение хо¬ 
лодных облаков, но они слабо увлекаются ударной волной и распределены 
по объему остатка более равномерно Кривая б соответствует моменту, 
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Рис. 47. Структура остатка сверхновой в среде с мелкомасштабными плотными обла¬ 
ками: изменение плотности, скорости и температуры межоблачного газа с расстоя¬ 
нием от центра оболочки. Показаны расчетные кривые для следующих значений воз¬ 
раста и радиуса фронта ударной волны: а - г = 10“ лет, R s = 17 пк: б г = ІО 5 лет. 
R s = 50 пк; в - г = 7,7 • ІО 5 лет, R s = 140 пк; г - / = 10 6 лет, R s = 160 пк (Модель 
№ 1 Ковьеидр., 1981а) 


когда выброс уже неразличим в массе выметенного и испарившегося газа, 
но радиационные потери энергии еще несущественны (аналог адиабатичес¬ 
кой стадии (8.2)). Кривые виг представляют стадии после образования 
оболочки. В противоположность сверхновым в однородной среде здесь, 
как хорошо видно из рисунка, охлаждение начинается не на периферии, 
а внутри остатка, на внутренней границе той области, куда выметена основ¬ 
ная масса тепловых облаков. Здесь лавинообразно схлопывается холодная 
плотная оболочка, в которую из внешних областей поступает сгребаемый 
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газ, а из внутренних падает остывающий испарившийся газ. Кривой г соот¬ 
ветствует оболочка, сформировавшаяся на расстоянии 55 пк от центра, 
в то время как радиус фронта ударной волны равен 157 пк. 

На рис. 48 для этого же остатка показано изменение банка энергии с 
возрастом. До начала интенсивных потерь энергия остатка сосредоточена в 
форме тепловой и кинетической энергии сгребенного межоблачного газа. 
Доля кинетической энергии почти постоянна и приблизительно такая же 
( ~ 30%), как и в случае адиабатического расширения в однородной среде. 
Основные потери энергии связаны с излучением межоблачного газа и сжа¬ 
тием облаков. Энергия сжатия впоследствии излучается облаками в опти¬ 
ческом, а на поздней стадии - в инфракрасном диапазонах. Потери энергии 
на сжатие и излучение облаков быстро растут со временем и в конце эволю¬ 
ции становятся преобладающими. Около 3—4% энергии вспышки перехо¬ 
дит ® кинетическую энергию ускоренных ударной волной облаков. Отме¬ 
тим, что общая энергия остатка слегка растет со временем из-за притока 
энергии сгребаемого газа. 

Рассмотренные здесь кратко основные результаты теоретических иссле¬ 
дований эволюции остатков в межзвездной среде далеко не исчерпывают 
списка работ, посвященных этому вопросу. Обилие ’’теоретических” воз¬ 
можностей свидетельствует об актуальности чисто наблюдательного подхо¬ 
да к проблеме. Первоочередные задачи наблюдений состоят в следующем: 
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1. Выяснить, представляют ли собой наблюдаемые остатки сверхновых 
эволюционную последовательность однородных объектов. 

2. Найти эмпирический закон эволюции остатков и сравнить его со 
стандартными теоретическими моделями. 

’Теоретический” ход эволюции оболочки сверхновой, учитывающий 
основные из обсуждавшихся выше стадий: свободный разлет, расширение 
с испарением облаков, адиабатическое расширение и расширение с интен¬ 
сивным высвечиванием, - показан на рис. 49 в форме зависимости ско¬ 
рости фронта ударной волны v s от радиуса R s . Теоретические эволюцион¬ 
ные треки показаны для остатка стандартной вспышки ( М 0 - 1 М а , ѵ 0 = 
= ІО 4 км с' 1 , E S i = 1) в однородной среде с плотностью п 0 = 1 см -3 и 
п о = 0,1 см" 3 . Мелкомасштабные облака учтены только как источник 
притока массы горячего газа из-за испарения. Стрелками отмечены харак¬ 
терные точки: конец свободного разлета, соответствующий условию М 0 = 
«Л/сгреб. и формирование плотной оболочки, определяемое соотноше¬ 
нием (8.3). 

Первая попытка построить эмпирическую эволюционную последователь¬ 
ность остатков вспышек сверхновых и сравнить ее с предсказаниями 
теории была сделана автором этой книги в 1975 г. Позднее, когда были 
закончены исследования кинематики большинства туманностей — остат¬ 
ков вспышек сверхновых северного неба, Лозинской (19806) была по¬ 
строена эмпирическая эволюционная последовательность, показанная на 
рис. 50. В основе ее лежат результаты наблюдений остатков вспышек сверх- 



Рис. 49. ’Теоретическая” зависимость скорости ударной волны u s от радиуса R s . 
Показаны стадии свободного разлета, адиабатическая с сильным испарением, адиаба¬ 
тическая и интенсивного высвечивания. Стрелками отмечены начало стадии тормо¬ 
жения и момент образования холодной оболочки, см. текст. Сплошная линия соот¬ 
ветствует л 0 = 1 см" 3 , штриховая — л 0 =0,1 см' 3 





Рис. 50. Эмпирическая эволюционная последова¬ 
тельность остатков сверхновых в Галактике 
(черные кружки) и в БМО (светлые кружки), 
построенная Лозинской (1980а,б). "Приведен¬ 
ный” радиус R s (.n 0M l 1 см' 3 ) Ч 3 учитывает раз¬ 
личия плотности невозмущенного газа в окрест¬ 
ности остатка 


новых в оптическом и рентгеновском диа¬ 
пазонах, приведенные в сводной табли¬ 
це 10. 

Мы построили эволюционную последо¬ 
вательность в форме зависимости скорос¬ 
ти v s от "приведенного”радиуса оболочки: 

R s (ном/1 см' 3 )'/ 3 . Введение этого ново¬ 
го параметра вызвано необходимостью уче¬ 
та разной плотности межзвездного газа в 
окрестности остатков. Пытаясь выявить 
эволюционную последовательность остатков без учета плотности среды, 
мы уподобились бы человеку, считающему болонку молодым волкодавом. 
Сравнение не ново, но очень четко отражает ситуацию. Действительно, мы 
убедились выше, что развитие оболочки на любой стадии, кроме начально¬ 
го свободного разлета, зависит от плотности окружающего газа, а реально 
наблюдаемые остатки сверхновых локализованы в районах, плотность 
которых различается на несколько порядков. В качестве примера упомя¬ 
нем оболочку W 28 размером 30—40 пк, локализованную в плотной об¬ 
ласти (средняя межоблачная плотность п 0м =5—6 см' 3 , в облаках — 
Дообл = 40-50 см" 3 ), и Петлю I (Северный Полярный отрог) размером 
250 пк, которая по нашему глубокому убеждению является остатком 
сверхновой, вспыхнувшей в горячей разреженной среде с плотностью 
«ом % 0,01 см" 3 (см. § 10). Из этих двух остатков эволюционно более мо¬ 
лодым, безусловно, является протяженная Петля I, еще не вступившая в 
фазу интенсивного, высвечивания, в то время как сравнительно небольшая 
оболочка W 28 далеко продвинулась в своем развитии и находится в фазе 
после образования оболочки. "Приведенный” радиус остатка как раз и 
учитывает реальную эффективность торможения, так как представляет 
собой радиус, деленный на среднее расстояние между атомами окружающе¬ 
го межзвездного газа. 

Скорость фронта ударной волны v s , приведенная в табл. 10 и на рис. 50, 
определена по спектру рентгеновского излучения и по самым высокоско¬ 
ростным движениям оптических волокон. Оба упомянутых в предыдущем 
параграфе механизма — свечение газа за фронтом быстрой ударной волны 
в частично ионизованной межоблачной среде и свечение поверхности плавно 
ускоренных облаков — могут дать слабое Н а -излучение на скорости, близ¬ 
кой к v s . Тем не менее формально скорость, определяемая по высоко¬ 
скоростным крыльям линии Н а , дает лишь нижнюю границу v s . В свою оче¬ 
редь интерпретация данных рентгеновских наблюдений для оценки ско¬ 
рости ударной волны также достаточно неопределенна (см. § 7). Тем не ме- 
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Таблица 13 

Сравнение эмпирических и теоретических моделей 




Адиабатическая стадия 0,4 

Раняя стадия с испарением 0,6 

Радиационное охлаждение 0,3 

Поздняя стадия с преобладанием испарившего- 

Наблюдения: 

среднее значение 0,41 

95-процентный доверительный интервал 0,37- 

0,45 


-1,5 

-0,67 

-2,3 

0 


45 

24 - -1,68 


нее различия оценок скорости этими двумя способами меньше среднего 
разброса точек на рисунке. 

Рис. 50 убедительно свидетельствует, что все исследованные галакти¬ 
ческие остатки вспышек сверхновых представляют эволюционную после¬ 
довательность однородных объектов, торможение которых в межзвездной 
среде определяется массой нагребенного газа. Светлыми кружками на ри¬ 
сунке показаны остатки с измеренной скоростью расширения в Магелла¬ 
новых Облаках. Учитывая, что в БМО наблюдались лишь остатки, самые 
яркие в рентгеновском диапазоне и, вероятно, характеризующиеся наибо¬ 
лее высокой кинетической энергией, можно заключить, что они соответ¬ 
ствуют той же эволюционной последовательности. Только по старым галак¬ 
тическим объектам (’’исторические” остатки не учитывались, так как, 
вообще говоря, могут еще находиться в стадии свободного разлета) мето¬ 
дом наименьших квадратов проведена прямая, наклон которой соответ¬ 
ствует зависимости v s cc (R s п }/^)~ 1,45 ■ Наблюдения считались равноточны¬ 
ми. Характерная ошибка одного измерения ^составляет 10—20%, ошибка 
измерений R s достигает 30-50%. Наиболее неопределенные оценки 
скорости в объекте НВ 21 и радиуса оболочки в СТВ 1 показаны на рисунке 
отрезками. Построенная нами чисто эмпирическая эволюционная последо¬ 
вательность остатков сверхновых может быть сопоставлена со стандартны¬ 
ми теоретическими моделями. Результаты представлены в табл. 13. Обозна¬ 
чив в общем виде v txR^-O/n ^ МЬІ приводим значения т) и 

(г? - 1 )/т 7 для рассмотренных выше идеализированных стадий эволюции и 
результаты статистической обработки наблюдений. 

Как следует из табл. 13, стандартная адиабатическая модель лучше всего 
представляет эмпирическую эволюционную последовательность в рамках 
ошибок наблюдений. Если принять априори, что существует перелом в об¬ 
ласти ^«ом 20 пк > соответствующей началу интенсивного радиационно¬ 
го охлаждения, данные наблюдений могут быть с той же степенью значи¬ 
мости представлены ранней стадией с испарением до перелома и стадией ра¬ 
диационного охлаждения после перелома. Однако чисто наблюдательная 
последовательность не позволяет сделать статистически значимый вывод о 
существовании этого перелома. 
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К сожалению, трудно рассчитывать на существенное увеличение точности 
наблюдений в ближайшее время. Наибольшая неопределенность связана с 
оценкой радиуса, т.е. расстояния до индивидуальных объектов. Пока 
расстояния определяются по поверхностной радиояркости или по средней 
лучевой скорости туманности (или связанного с ней облака, ярких звезд и 
т.п.) и закону галактического вращения, трудно ожидать лучшей точности. 
Единственный качественно более точный метод оценки расстояния состоит 
в том, чтобы измерить лучевую и тангенциальную скорости одного и того 
же волокна в остатке. Пока такие измерения сделаны только для волокон 
Кассиопеи А и Крабовидной туманности. Расстояние до Петли Лебедя также 
определено путем сравнения лучевых и тангенциальных скоростей, но срав¬ 
нивались средние значения, а не скорости индивидуальных волокон, что мо¬ 
жет дать значительную систематическую ошибку. 

В рамках сегодняшней точности наблюдений, как видим, вполне можно 
пользоваться стандартной адиабатической моделью для оценок параметров 
оболочки, в частности для оценки начальной энергии Е 0 . Во всяком случае, 
ошибка, связанная с применением этой модели для более поздней стадии 
эволюции, не превосходит ошибки, вносимой низкой точностью оценки 
радиуса. Убедившись в предыдущем параграфе в том, что условие равен¬ 
ства давлений за фронтом ударной волны в облачной и межоблачной среде 
(7.3) выполняется с точностью до множителя, равного ~2, можно оценить 
Е 0 двумя методами: по скорости ударной волны v s и плотности межоб¬ 
лачной среды «ом из соотношений (8.2) и по параметрам облачной среды 
и обп- п ообл> пользуясь (7.3). Среднее значение начальной кинетической 
энергии взрыва, определяемое этими двумя методами для представлен¬ 
ных в табл. 10 и на рис. 50 остатков, составляет Е„ = (4 ± 1,5) • ІО 50 эрг 
(Лозинская, 19816). Индивидуальные значения отличаются от среднего 
в несколько раз, для отдельных объектов — на порядок. 

Возраст самых старых остатков, показанных на рис. 50, составляет в 
рамках адиабатической модели (1—2) -10 s лет, масса сгребенного меж¬ 
звездного газа достигает для наиболее проэволюционировавших объектов 
(5—8) • ІО 3 М ф . Наблюдаются ли оболочки на еще более поздних стадиях 
эволюции? Определяемые из соотношений (8.7) и (8.8) предельный радиус 
и возраст при давлении межзвездного газа Р 0 /к ^ 3500 К - см" 3 и энергии 
Е 5 1 = 0,4 достигают /? макс « 50 пк и г макс % Ю 7 лет в среде с плотностью 
~ 0,2-1 см' 3 . Масса газа, заключенного в такой предельно старой оболочке, 
должна быть около (1—5) • 10 4 М 0 . При отсутствии возбуждающих звезд 
такие остатки не видны в оптическом диапазоне, поскольку скорость рас¬ 
ширения v s <.5Q км-с" 1 недостаточна для ионизации газа, а время реком¬ 
бинации первоначально нагретых и ионизованных облаков меньше возраста. 
При наличии возбуждающих звезд, т.е. если вспышка произошла в ОВ-ас- 
социации, на поздних стадиях эволюции можно ожидать образования протя¬ 
женного оболочечного комплекса ионизованного газа и пыли. Такие объек¬ 
ты действительно наблюдаются, и мы рассмотрим их в гл. IV. Если источни¬ 
ков ионизующей радиации нет, предельно старые остатки сверхновых могут 
наблюдаться в радиодиапазоне как протяженные оболочки HI (см. Хейлес, 
1979,1984: Госачинский, Херсонский, 1983; Бычков, 1986). 
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5 9. СИНХРОТРОННОЕ ИЗЛУЧЕНИЕ ОСТАТКОВ ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ 

Все остатки вспышек сверхновых являются источниками синхротрон- 
ного радиоизлучения; этот факт был надежно установлен еще в 1959 - 
1960 гг. Однако вопрос о происхождении релятивистских электронов и 
магнитного поля, ответственных за излучение, до конца не ясен до сих 
пор. Вернее, сейчас ясно, что в остатках разных типов и в разных стадиях 
эволюции генерация магнитного поля и релятивистских частиц происходит 
по-разному. В остатках вспышек сверхновых, сопровождающихся обра¬ 
зованием компактного звездного остатка — пульсара, наблюдается также 
синхротронное излучение в рентгеновском и оптическом диапазонах. 

Радиоизлучение остатков сверхновых исследуется очень интенсивно. 
Мощность потока информации определяется тем, что в радио диапазоне, 
в отличие от оптического и рентгеновского, поглощение не препятствует 
наблюдению подавляющего большинства галактических объектов. Совре¬ 
менные каталоги нетепловых радиоисточников — галактических остатков 
сверхновых - содержат около 140 объектов (Милн, 1979а; Ван ден Берг, 
1983; Грин, 19846). Выделено 38 синхротронных радиоисточников - ос¬ 
татков сверхновых в Магеллановых Облаках (Миллс и др.,1984; Мэтью- 
сон и др., 1984), 8 объектов в галактике МЗЗ д’Одорико и др., 1982), 
10 - в М 31 (Диккел и др., 1982). 

Исследования радиоизлучения сверхновых ведутся в нескольких нап¬ 
равлениях. Исторически первым было измерение спектральной плотности 
потока, и уже в 1961 г., на заре радиоастрономии, был обнаружен знаме¬ 
нательный факт — поток радиоизлучения Кассиопеи А уменьшается со вре¬ 
менем примерно на 1 % в год. Измерения векового ослабления Кассио¬ 
пеи А продолжаются; согласно данным Иванова и др. (19826) изменение 
потока на волне 31 см за период 1964—1972 гг. составляло AS = 0,92 ± 1 % 
в год, за период 1972-1981 гг. AS = 0,41 ± 0,08% в год. Сходные резуль¬ 
таты приводят Баарс и др. (1977) : AS = (0,97 ± 0,04) - (0,30± 0,04) Igv ГГц 
(см. также Виняйкин и др. (1980) и ссылки там). Обнаружены аномальные 
изменения потока Кассиопеи А в декаметровом диапазоне (см. тезисы 
докладов XII (1979) и XV (1983) Всесоюзных конференций по галакти¬ 
ческой и внегалактической радиоастрономии). 

Выявлено также вековое уменьшение потока радиоизлучения еще одно¬ 
го оболочечного остатка СН Тихо Браге: AS = 0,4 ± 0,5% в год согласно 
Диккелу, Спанглеру (1979) и Иванову и др. (19826) и AS = 0,23 ± 0,19% 
в год по измерениям Строма и др. (1982). Радиоизлучение молодого пле- 
риона Крабовидная туманность тоже ослабевает. По данным Адлера и 
Ринолдса (1985) за 1968—1984 гг. падение яркости соответствует AS = 
= 0,167 ± 0,015% в год. Согласно Иванову и др. (1982а) уменьшение потока 
за 1967-1981 гг. соответствует в среднем AS = 0,2 - 0,06% в год, но, воз¬ 
можно, оно обусловлено кратковременным более быстрым ослаблением. 
Ожидаемое уменьшение радиосветимости молодого плериона в рамках 
модели Ринолдса, Шевалье (1984) составляет около 0,26% в год для 
Крабовидной туманности и около 0.13% в год для ЗС 58 (см. ниже). 

Спектры радиоизлучения в диапазоне ъ' = 10 — 10 4 МГц построены более 
чем для 100 галактических остатков; они хорошо представляются степен¬ 
ным законом: S v « ѵ~ а . Спектральный индекс а для разных объектов 
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заключен в пределах 0 < а < 0,8 (рис. 51). Сообщалось о зависимости а 
от высоты над галактической плоскостью, но последующие исследования 
этого не подтвердили (Лерхе, 1980; Кларк. 1976). 

Как видно из рис. 51, у ряда объектов наблюдается изменение спект¬ 
рального индекса с частотой. Низкочастотный завал, наблюдаемый в Кас¬ 
сиопее А, обусловлен свободно-свободным поглощением в плотных частич¬ 
но ионизованных облаках или в разреженной межоблачной среде. В нес¬ 
кольких остатках, в их числе Петля Лебедя,Симеиз 147, НВ 9.3С 391, G 41,1 - 
— 0,3, W49 В, обнаружен перелом спектра в области ѵ =» ІО 3 МГц, изме¬ 
нение спектрального индекса составляет Да = 0,5 (Удальцов и др., 1978; 
Софуе и др., 1980; тезисы докл. XV Всесоюзной конференции по галак¬ 
тической и внегалактической радиоастрономии; Фюрст и Райх, 1986). 

Спектр радиоизлучения изменяется в процессе эволюции остатка. Мы 
непосредственно наблюдаем эти изменения в молодом объекте Кассио¬ 
пея А; вековое ослабление потока зависит от частоты, спектр становится 
со временем более плоским (Диккел, Грейзен, 1979; Виняйкин, Разин, 
1979; Виняйкин и др., 1980). Спектральный индекс а Кассиопеи А, опре¬ 
деляемый по данным рис. 51, составляет в диапазоне 0,3—30 ГГц 0,770 
(эпоха 1980) и изменяется на Да = 1,3 • ІО" 3 в год (Баарс и др., 1977). 

Возможно, существует слабая зависимость спектрального индекса 
от радиуса, т.е. от возраста старых остатков (Сахибов, Смирнов, 1982), 
но наблюдаемый эффект может быть просто следствием селекции наблю¬ 
дений. Ослабление радиояркости с ростом размера зависит от а (см. ниже 
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соотношение (9.12)), поэтому радиоисточники с малым а дольше видны 
на фоне галактического радиоизлучения. 

Степень линейной поляризации большинства радиоостатков составляет 
3-5%, в отдельных объектах - 20-25%, магнитное поле квазирегуляр¬ 
ное и становится менее упорядоченным на периферии. В оболочечных ос¬ 
татках вектор поляризации направлен, как правило, тангенциально, но 
наблюдаются и крупномасштабные радиальные структуры. Обнаружена 
мелкоячеистая структура магнитного поля Крабовидной туманности (Свин- 
бэнк и Пулей, 1979: Мак Леан и др., 1983; Велусами. 1985), подтверж¬ 
дающая картину ’’сдерживания” магнитных силовых линий системой оп¬ 
тических волокон; характерный размер флуктуаций магнитного поля - 
не менее 0,01 пк (Вилсон и др., 1985а). Хенбест (1980) наблюдал мелко¬ 
ячеистую структуру распределения яркости и линейной поляризации в ос¬ 
татке СН Тихо Браге; размер ячеек — не более 0,1 пк. Корреляция струк¬ 
туры магнитного поля с оптическими волокнами наблюдается и в старых 
остатках, например в Парусах XYZ (Милн, 19796, 1980; Лерхе и Милн. 
1980). 

Мы кратко перечислили основные характеристики радиоизлучения ос¬ 
татков сверхновых, которые адекватно объясняются в рамках теории син- 
хротронного излучения, а именно: степенной спектр со спектральным ин¬ 
дексом, слабо меняющимся со временем; уменьшение спектральной плот¬ 
ности потока со временем; линейная поляризация. Теория синхротронного 
излучения развита и неоднократно изложена (см., например, Гинзбург, 
Сыроватский, 1965; Кардашев, 1962; Каплан, Пикельнер, 1963; Шклов¬ 
ский, 1976а), мы приведем лишь основные соотношения, необходимые 
для дальнейшего изложения. 

Если распределение электронов по энергиям описывается степенным 
законом 

N(h)dH = К1Г У <1Е (9.1) 

в достаточно широком интервале энергий /Г, - /Г 2 , а поле однородное, 
объемный коэффициент излучения равен 

е 3 / Зе \ 2 7 ■' -"Ціі. 

£(ѵ) = а(у)— (-—) /4 2 Кѵ 2 , (9.2) 

тс \4 ппгс 5 / 

где m и е — масса и заряд электрона, // і — компонента магнитного поля, 
перпендикулярная скорости электрона, а(у) — безразмерная функция. 
В полностью хаотическом поле коэффициент излучения имеет тот же 
вид, но с заменой <2(7) на другую безразмерную функцию и H L на//. Спек¬ 
тральный индекс радиоизлучения определяется энергетическим спектром 
релятивистских частиц: 



Границы интервала энергий электронов связаны с диапазоном частот: 
£, =2,5 10- 4 [г", /Hytiy)] 0,5 МэВ, 

К 2 = 2,5 • ІО’ 4 [г-, ///r 2 (7)] 0,5 МэВ. (9-4) 
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Функции а( у), у, (у) , у 2 (у) затабулированы (Гинзбург, Сыроватский, 
1965; Каштан, Пикельнер, 1963). 

Зная из наблюдений поток радиоизлучения и а, можно из (9.2) —(9.4) 
определить энергетический спектр и полную энергию релятивистских 
электронов, а также напряженность магнитного поля. При таких оценках 
обычно предполагают равными плотности энергии релятивистских 
частиц и магнитного поля и считают, что электронная компонента состав¬ 
ляет около 1% космических лучей. Для молодого остатка сверхновой 
Кассиопея А такие оценки дают: а = 0,8, у = 2,6, К = 7,5 • ІО -12 , 
Я = (2-3) • ІО -4 Э, £'і «= 50 МэВ, Е 2 == 8 ГэВ, полная энергия релятивист¬ 
ских электронов W =« 2 - ІО 48 эрг. В типичных старых оболочках ІС 443, 
Петля Лебедя характерные значения: а = 0,5, у = 2, К = 2 • ІО" 12 , 
Я = (1—3) • 10 -s Э; ответственными за излучение являются электроны 
с энергией 150 МэВ - 30 ГэВ, их полная энергия составляет W = 5 ■ 10 48 - 
- ІО 49 эрг. 

В случае однородного магнитного поля степень линейной поляриза¬ 
ции равна 

Р = (7 + !)/(? + 7/3), (9.5) 

что соответствует 70% при у = 2. В полностью хаотическом поле поляриза¬ 
ция отсутствует. В реальных остатках сверхновых реализуется некоторая 
промежуточная ситуация: поле является квазиоднородным с характерными 
размерами областей однородности 0,1—1 пк, степень линейной поляризации 
составляет 3-30%. 

Наиболее существенными процессами, определяющими изменения 
синхротронного радиоизлучения сверхновых со временем, являются синх¬ 
ротронные потери и адиабатическое расширение (Кардашев, 1962). Потери 
энергии на синхротронное излучение зависят от энергии и магнитного поля 
с/Е 

как- а Я 2 Е 2 . Энергия электрона уменьшается вдвое за время 


г = 5 • ю 8 я; 2 



(9.6) 


При отсутствии генерации релятивистских частиц в энергетическом спектре 
электронов в хаотическом поле наблюдается перелом на энергии 


Е ь (г) эВ * 8,3 • 10 6 Я" 2 [Э] г” 1 [лет], (9.7) 

а в спектре излучения - на частоте 

ѵ ь Гц ^ 3,4 ■ ІО 8 Я" 3 [Э] Г 2 [лет]. (9.8) 

Интенсивность синхротронного излучения до и после перелома 

7 + 1 7 -1 27+1 _ 7 + 5 

К < v b a H ѵ 2 «Я" 2 .; 3 t 3 (9.9) 

Если генерация частиц со спектром (9.1) продолжается в течение вре¬ 
мени г, синхротронные потери приводят к накоплению электронов в области 
энергии Е ь \ в спектре излучения наблюдается перелом на ѵ ь с изменением 
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спектрального индекса на Да = 0,5: 


Іѵ<ѵ ь а V 2 t, I v> „ b «p 2 . (9.10) 

Адиабатическое расширение облака релятивистских частиц сопровож¬ 
дается уменьшением потока, но не меняет вид спектра. При отсутствии 
генерации частиц имеем 


(9.11) 

Если магнитный поток остается постоянным из-за вмороженности силовых 
линий, поле меняется при изменении объема как Н = Н 0 | — ) и спект- 


'-'■(т)- (тГ 2 * 

: остается постоянныі 

I Ro\ 2 

при изменении объема как Н = Н 0 / J и 
льная плотность потока радиоизлучения как 

/R a \7*2 1 Іі -Ill 

S„<*R>K 0 l-° Н о 2 Ro~ iy + l) v 2 <*R~ 2y 

При адиабатическом расширении, con 
ектр в момент t имеет вид 


(9.12) 


При адиабатическом расширении, сопровождающемся генерацией частиц, 
спектр в момент t имеет вид 


(9.13) 


и поток радиоизлучения меняется как 

S v <*R~ y «г - * . (9.14) 

Мы видели, что размер остатков сверхновых меняется за характерное 
время t * ІО 4 лет от 1 пк до 20—40 пк. Это приводит к уменьшению радио¬ 
яркости из-за адиабатического охлаждения облака релятивистских частиц 
на два-три порядка. Для сравнения оценим характерное время синхро- 
тронных потерь на частоте 1 ГГц: г ^ ІО 6 лет при Н = 10 -4 Э и t «= 5 • ІО 7 лет 
при Н = (О -5 Э. Если действуют только синхротронные потери, они сущест¬ 
венны лишь для очень высоких частот при характерном возрасте остатка 
10 4 — 10 s лет. Но вследствие расширения оболочки перелом в спектре, 
обусловленный синхротронными потерями, может сместиться в радио¬ 
диапазон. 

Уменьшение потока радиоизлучения Кассиопеи А, предсказанное Шкло¬ 
вским (19606), составляет, согласно (9.12), 5,, а /?~ 5 ' 08 при а = 0,77, 
если остаток представляет собой свободно расширяющееся облако реля¬ 
тивистской плазмы. Мы видели в § 4, что реально наблюдаемая в Кассио¬ 
пее А картина намного сложнее, тем не менее измеренное ослабление пото¬ 
ка неплохо согласуется с ожидаемым. Считая, что объект находится в адиа¬ 
батической стадии, находим ожидаемое ослабление AS/S =0,67% в год. 
Это грубая оценка; действительно, радиоконденсации, по всей вероятности, 
расширяются внутри аморфной оболочки, что приводит к уменьшению 
их яркости. Поскольку поток излучения конденсаций составляет около 
30% общего потока Кассиопеи А, эффект может быть существенным. 
Часть конденсаций увеличила яркость за это время, так что более точ¬ 
ные оценки невозможны. Учет возвратной волны, существенной на ран- 
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ней стадии торможения оболочки, еще уменьшает расхождения • предска¬ 
занного и измеренного ослабления потока. 

Считая, что остаток СН Тихо Браге также находится в адиабатической 
стадии и расширяется со скоростью 3000 км • с _І , находим при а = 0,67 
ожидаемое ослабление потока 0,52% в год, достаточно близкое к наблю¬ 
даемому. 

Эволюционные изменения, подобные описанным, могут наблюдаться в 
пределах одного остатка и при жизни одного поколения наблюдателей 
лишь в самых молодых, а потому быстро развивающихся объектах. Более 
поздняя стадия эволюции может изучаться лишь статистически, на базе 
наблюдений большого числа остатков сверхновых. Прежде чем перейти 
к этому анализу, остановимся на новом важном факте, установленном 
в последнее десятилетие. В гл. I мы убедились, что по кривой блеска, 
спектру сверхновой и морфологии остатка в первые сотни лет после вспыш¬ 
ки сверхновые делятся по крайней мере на два типа. Физической основой 
различий молодых остатков является наличие или отсутствие пульсара - 
источника релятивистских частиц и магнитного поля. Наиболее отчетливо 
эти различия должны проявляться именно в синхротронном излучении. 

Пожалуй, самым интересным достижением радиоастрономических 
наблюдений сверхновых за последние годы является твердо установленный 
факт, что радиоостатки четко делятся на два типа — ’’классические” обо¬ 
лочечные и так называемые плерионы. Термин произошел от греческого 
”7гХт7р7?с ” или ”тгХт?0 сорту”, что переводится как ’’заполненный” и обоз¬ 
начает остатки, радиояркость которых растет к центру. В английской ли¬ 
тературе столь же употребительным является термин ”Crab-like”, но рус¬ 
ский эквивалент ’’подобные Крабовидной туманности” оказался слишком 
громоздким. 

Наиболее полный обзор данных о плерионах содержится в работах: 
Касуэлл, 1979; Вейлер, Панагиа, 1980; Вейлер, 1983. Основа современной 
классификации радиоостатков такова. К классу оболочечных относятся 
объекты, характеризующиеся следующими свойствами: 

1. Радиояркость растет от центра к периферии, радиоизображение имеет 
вид полной или неполной оболочки. 

2. Спектральный индекс больше а = 0,2, среднее значение а = 0,5. 

3. Слабая линейная поляризация,/? = 3—15%. 

4. Квазирегулярная структура магнитного поля. 

К классу плерионов относятся остатки сверхновых со следующими 
параметрами: 

1. Увеличение яркости к центру, отсутствие оболочечной структуры. 

2. Плоский радиоспектр а = 0-0,3. Вейлер и Панагиа (1980) дают сред¬ 
нее значение а = 0,13 ± 0,1 по надежно отождествленным объектам и а = 
=-0,26 ± 0,18 по всем плерионам, среди которых не все уверенно отождест¬ 
влены. 

3. Регулярная структура магнитного поля, поле преимущественно тан¬ 
генциальное. 

4. Линейная поляризация на высоких частотах достигает 20—30%. 

Указанные морфологические и спектральные признаки плерионов и обо¬ 
лочек можно видеть на рис. 51 и 52. Классические плерионы демонстриру¬ 
ют также рис. 15 и 21, оболочки — рис. 9. 13, 22 и 26, комбинированные 
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Таблица 14. Галактические плерионы 


Название 

. Расстоя- 



Размер 


5і ггі 



объекта 

КПК 

ПК 

1 мин. 

1 - 


Ян 

эрг ■ с -1 


G5.3-1.1 

3 [1] 

60 

1 30X30 

■ 28 X 28 

-0,2 

37 

2 ІО 34 

Возможно, связан с 
рентгеновским источ¬ 
ником Х5 - 1 

G 21.5-0,9 

15 1 

Л 121 

230] 

75 ( 

1,3 X 1,3 

6 х 6 1 

2 X 2 / 

0 

6,4 

1.4 ■ ІО 35 

1.5 • ІО 34 

Связан с рентгеновс¬ 
ким источником» яр¬ 
кость которого рас¬ 
тет к центру 

G 74.9+ 1.2 
(СТВ 87) 

11,5 [31 

240 

9,4 X 5,9 

32X20 

-0,24 

8,6 

5 • ІО 34 

Рентгеновская яр¬ 
кость растет к центру. 
Компактный радио¬ 
источник, возмож¬ 
но, внегалактичес¬ 
кий [5] 

G 130.7 + 3.1 
(ЗС 58) 

G 27.4+ 0.0 

2,6 

3-26 [6] 

140 

~3 

10X6 

7,6 X 4,5 

4-38 

-0,09 

-0,45 

33 

1,9 ■ ІО 34 

СН 1181, см. § 3 

Компактный и про¬ 
тяженный рентгенов¬ 
ский источник [6). 

G 184.6-5.8 
(Краб, тум.) 

2 

200 

7X5 

4X3 

-0,26 

1000 

1,6 • 10 35 

СН 1054, см. § 3 

G 328.4+ 0.2 
(MSH 15-57 

19 \ [3] 

) 9/ [1] 

70 1 

30 ) 

6X5 

35 X 30 1 

16 X 14/ 

-0,24 

15 

2.6 • ІО 35 

5.7 • ІО 34 

Возможный плсрион. 

G 24.7+ 0.6 

4,4 [4,1] 

50 

30 X 15 
(15 X 10) 

40 X 20 

-0,17 

20 

И] 


G 27. 8+0.6 

~2 [4,1 ] 

20 

50 X 30 
(10 X 8) 

30X20 

-0,3 

30,5 

[41 


Ссылки: 1 — В 
6 — Крисе и др., 1 

ейлер» Панагиа, 1980; 2 - 
1985. 

• Вейлер, 1983; 3 — Сахибов, Смирнов, 191 

32; 4 - Райх и др., 1984; 5 - 

■ Гелдзалер и др., 1984; 



(плерион с оболочкой, см. ниже) — рис. 32 и 34. Следует подчеркнуть, 
что отмеченные характеристики плерионов не всегда наблюдаются одно¬ 
временно, существуют остатки с промежуточными значениями параметров, 
этим объясняется неуверенность некоторых отождествлений. 

Список плерионов, идентифицированных в Галактике по приведенным 
выше признакам, представлен в табл. 14. В столбце ’’Примечания’’ даны 
сведения о пульсарах, точечных или протяженных нетепловых рентгенов¬ 
ских источниках (см. также примечания на с. 190). 

Как видам, число плерионов невелико, не более 5 — 10% галактических 
остатков даже с учетом неуверенных отождествлений. В то же время, как 
уже отмечалось в гл. 1, частота рождения плерионных и оболочечных остат¬ 
ков сверхновых примерно одинакова. На этом основании ряд исследовате¬ 
лей делал вывод о коротком времени жизни плерионов. В противополож¬ 
ность этому автор высказал предположение, что плерионы не являются ко¬ 
роткоживущими объектами, но превращаются в классические оболочечные 
остатки по мере ослабления радиоизлучения центрального плериона (Лозин¬ 
ская, 19806). Действительно, мы убедились в гл. I, что плерионы обра¬ 
зуются при вспышках СН II, связанных с массивными звездами. Кинети¬ 
ческая энергия выброса СН II по крайней мере не ниже, чем в СН I. Взаимо¬ 
действие выброса с окружающим межзвездным веществом должно с 
неизбежностью приводить к ускорению релятивистских частиц и к сгуще¬ 
нию и запутыванию силовых линий магнитного поля, вмороженного в 
сгребаемый газ, т.е. формировать радиооболочку (см. ниже). Характерное 
время превращения плериона в оболочечный радиоостаток мы оценили 
чисто эмпирическим путем, сравнив периоды вращения пульсаров в Крабо¬ 
видной туманности и остатке Паруса XYZ. (В 1979 г., когда была выпол¬ 
нена работа автора, последний считался классическим оболочечным остат¬ 
ком. Сейчас он относится к промежуточному типу ’’комбинированных” 
остатков, и это только усиливает аргументацию.) Период вращения 
PSR0531 + 21 в Крабовидной туманности равен Р = 0,033 с и замедляется 
со скоростью Р = 4,23 • ІО' 13 с• с* 1 ; период вращения PSR0833 - 45 в 
Парусах равен Р = 0,09 с. Если высокая активность пульсаров в плерио- 
нах объясняется их быстрым вращением и быстрым замедлением, можно 
ожидать, что при замедлении вращения PSR 0531 + 21 до значения Р * 0,09 с 
плерионное радиоизлучение Крабовидной туманности значительно ослабеет, 
может быть, исчезнет на фоне окружающей радиоэмиссии, и это произойдет 
за характерное время t ~ 5 • ІО 3 лет. Возраст остатка Паруса XYZ состав¬ 
ляет 1,2-10 4 лет, и оболочечный источник радиоизлучения здесь уже пол¬ 
ностью сформировался. Разумеется, эта оценка имеет лишь ориентировоч¬ 
ный характер, поскольку формирование оболочечного остатка зависит от 
плотности межзвездной среды, а затухание плериона - от энергетики 
пульсара. Тем не менее она согласуется с более строгим расчетом, к кото¬ 
рому мы перейдем ниже. 

В рамках предположения о постепенном превращении плерионов в 
оболочечные остатки должны существовать объекты в переходной стадии, 
представляющие собой плерион с оболочкой. Такие о&ьекты действитель¬ 
но обнаружены, их параметры суммированы в табл. 15; в каждом столбце 
первая строка относится к плериону, вторая - к оболочке, в СТВ80 выде¬ 
лены три компоненты. 
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На рис. 52 показан один из наиболее типичных представителей класса 
комбинированных остатков: Паруса XYZ. Объект давно и детально иссле¬ 
дуется, поскольку имеет большой угловой размер и высокую поверхност¬ 
ную яркость в оптике, радио и рентгене (см. § 6). Возраст его t * 12000лет 
оценен двумя независимыми методами: по замедлению пульсара и по ско¬ 
рости расширения и радиусу оболочки. Вейлер и Панагиа (1980) пришли 
к заключению, что область Паруса X является плерионом, а области Y и Z 
образуют связанную с ним оболочку. Действительно, спектр радиоизлуче¬ 
ния Парусов X является более плоским, чем Парусов YZ (см. табл. 15), 
линейная поляризация Парусов X достигает 20%, в то время как в осталь¬ 
ной части оболочки не превышает нескольких процентов; взятый в от¬ 
дельности источник Паруса X имеет характерную для плерионов морфоло¬ 
гию; пульсар и связанный с ним нетепловой компактный рентгеновский 
источник расположены в области Паруса X. 

Еще сложнее структура комбинированного источника СТВ80 (см. 
рис. 52): яркое центральное ядро размером около 50" с плоским спектром 
радиоизлучения а«0и сильной поляризацией погружено в протяженное 
плато с асимметричными выступами; поляризация уменьшается и спектр 
становится более крутым на периферии (см. табл. 15) (Ангерхофер и др., 
1980, 1981; Вонг, Сьюард, 1984). Наблюдения Строма и др. (1984) с се¬ 
кундным угловым разрешением выявили оболочечное распределение 
радиояркости и степени линейной поляризации в пределах ядра, магнитное 
поле в центральной оболочке регулярное, тангенциально направленное. 
Оболочечная структура отчетливо видна в оптических лучах (Блайр и др., 
19846; Фезен, Галл, 1985). Яркие волокна, излучающие в линиях [ОШ], 
в точности повторяют радио структуру; в линиях Н а + [NII] , кроме того, 
видны более слабые волокна вне оболочки [ОШ], образующие туманность, 
вытянутую в том же направлении, что и радиоплато. Эта центральная яркая 
туманность расширяется со скоростью около 35 км-с -1 , более слабые 
волокна обнаружены в радиоплато и выступах. На периферии ядра найден 
точечный рентгеновский источник и окружающая его рентгеновская ту¬ 
манность с более мягким спектром; см. рис. 52 (Вонг, Сьюард, 1984). 
С ним совпадает компактный радиоисточник с плоским спектром. Найде¬ 
ны два оптических точечных объекта, возможные кандидаты на отождеств¬ 
ление со звездным остатком вспышки (Блайр, Шилд, 1985). Нецентральное 
положение этого предполагаемого звездного остатка соответствует ско¬ 
рости ~200 км с’ 1 , если вспышка произошла в 1408 г. Вопрос о связи 
остатка с СН 1408 г. пока остается открытым. Если объект так молод, 
большой размер радиоплато и выступов требует объяснения. Возможно, 
излучение их связано с релятивистскими выбросами, подобными SS433. 
При расстоянии 3 кпк рентгеновская светимость остатка составляет 
Ь 02 - 4кэВ = 3,2 ІО 34 зрг-с' 1 , компактный источник дает около 30% 
потока (Вонг, Сьюард, 1984). 

Возможно, к классу комбинированных остатков относится и туман¬ 
ность W 28, о которой мы говорили в § 6. Внутри нетепловой оболочки 
находится компактный радиоисточник G 6,6 —0,1 с плоским радиоспект¬ 
ром (а = 0,2). Радионаблюдения с помощью интерферометра со сверх¬ 
длинной базой показали, что компактный источник состоит из ядра разме- 
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ром 3" X 1" и более слабого гало размером 45". Спектр ядра соответствует 
а = 0,1 ±0,1, степень поляризации достигает 10%. Вблизи ядра на расстоя¬ 
нии 1,7' (1,2 пк) обнаружен компактный рентгеновский источник (Энд¬ 
рюс и др., 1983). Такое смещение нетеплового рентгеновского источника 
относительно центра плериона наблюдается и в других остатках, в частности 
в Парусах XYZ. 

Четко выраженной структурой — плерион с оболочкой — характеризует¬ 
ся не более половины комбинированных остатков; остальные отнесены к 
этому классу на основании того, что в оболочке наблюдается пульсар, 
компактный рентгеновский источник или протяженный рентгеновский 
источник с жестким спектром и усилением яркости к центру. Примером 
такой идентификации служат объекты MSH 15 -52 и W 50, рассмотренные 
в § 6. Впрочем, как упоминалось в § 5, в отдельных случаях не исключено 
случайное совмещение в картинной плоскости проецирующихся друг на 
друга компактного и протяженного объектов разной природы. 

Недавно выявлены нетепловые радиоисточники — возможные остатки 
вспышек сверхновых, непохожие ни на оболочечные, ни на плерионы, ни 
на комбинированные. Речь идет об объектах G 357.7-0.1 и G 5.3- 1.0 (см. 
Шавер и др., 1985; Бэккер, Хелфанд, 1985; Хелфанд, Бэккер, 1985). Оба 
радиоисточника характеризуются совершенно необычной осесимметричной 
структурой с перпендикулярными перемычками — радиоволокнами. Поля¬ 
ризационные измерения свидетельствуют о регулярной структуре поля, 
силовые линии направлены преимущественно вдоль ярких волокон ,р ~ 10 %, 
спектр радиоизлучения соответствует а 0,25 — 0,45. Оба объекта далекие, 
но с плохо известным расстоянием; характерный размер вдоль большой 
оси — около 20—50 пк. В обоих наблюдается компактный радиоисточник 
точно на оси симметрии, но за пределами протяженного источника, яркость 
которого усилена в этом направлении. Интегральная светимость в диапа¬ 
зоне 10 7 -10“ Гц составляет L (G 357.7 - 0.1) = 10 3s г] 0 эрг-с -1 и 
L (G 5.3 -1.0) = 2 • 10 3s г] 0 эрг • с -1 , где г 10 - расстояние в единицах 10 кпк. 

Обсуждение природы этих объектов лишь начинается, их связывают с 
узконаправленным выбросом релятивистских частиц, скорее всего в двой¬ 
ных системах с релятивистской компонентой и аккрецирующим диском, 
подобных SS433 (см. § 6). Возможно, к этому же новому типу принадле¬ 
жит и радиоисточник G 18.95 — 1.1 (Фюрст и др., 1985). 

Как объясняет современная теория происхождение магнитного поля и 
релятивистских частиц в плерионах и оболочечных остатках? Как это ни 
парадоксально, хотя исследования последних ведутся с самого начала эры 
радиоастрономии, а плерионы выявлены лишь недавно, природа их радио¬ 
излучения кажется сейчас более понятной. Дело в том, что источник частиц 
и поля в плерионах очевиден, в то время как их происхождение в оболочеч¬ 
ных остатках до конца не ясно, хотя рассматривается несколько механиз¬ 
мов ускорения частиц и усиления поля. 

Главным источником энергии синхротронного радио- и рентгеновского 
излучения плерионов является пульсар. Об этом говорят усиление яркос¬ 
ти к центру, а не к периферии, быстрые вариации яркости центральных 
жгутов Крабовидной туманности, связанные с выбросом облаков реляти¬ 
вистской плазмы, концентрическая структура силовых линий магнитного 
поля вокруг пульсара PSR 0531 + 21. 
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Размер протяженных источников жесткого рентгеновского излучения 
в плерионах меньше размера области синхротронной радиоэмиссии, и 
пульсар расположен в центре рентгеновского, а не радиоисточника. Это 
понятно, если движущийся пульсар непрерывно поставляет релятивистские 
электроны: время жизни электронов, излучающих в рентгене, составляет 
месяцы и годы, время жизни радиоизлучающих электронов - сотни лет; 
см. соотношение (9.6). 

Не останавливаясь на спорном пока процессе рождения релятивистских 
частиц в пульсаре, рассмотрим (согласно Пачини, Сальвати, 1973) синхро¬ 
тронное излучение источника с непрерывной инжекцией релятивистских 
электронов и магнитного поля, считая что источником энергии является 
потеря энергии вращения при торможении молодого пульсара, обусловлен¬ 
ном его магнито-дипольным излучением. Потеря энергии вращения нейт¬ 
ронной звезды описывается соотношением 
2 L 0 

L{t) = -(9.15) 

(1 +tlr) 13 


где (3 = (и + 1)/(« - 1), п = Л Л/Л 2 , Л - угловая скорость пульсара, t - 
время жизни пульсара, т - характерное время замедления. Параметр 
замедления /3 меняется в пределах 1,8 - 2,7, для диполя /3 = 2, для пульсара 
в Крабовидной туманности /3 = 2,3. В эволюции плериона можно выделить 
три фазы. Первая (г < R 0 /v, где R 0 - начальный радиус звезды, ѵ - ско¬ 
рость расширения плериона) длится несколько дней и для нас интереса 
не представляет. Вторая фаза относится к периоду Л 0 /и < t < г; в это вре¬ 
мя радиус плериона растет, но пульсар еще не замедлился существенно и 
поставляет энергию с постоянной эффективностью. Третья фаза (г > т) 
характеризуется уменьшением инжектируемой энергии. 

1 2 з 

Полная энергия магнитного поля расширяющегося плериона W = — H R 

6 


определяется уравнением 
dW L 0 v 

dt (l+t/rf Я’ 


(9.16) 


где R — радиус плериона; скорость ѵ считается постоянной; второй член 
учитывает уменьшение энергии при расширении. Интегрирование (9.16) 
при /3 > 2 дает магнитное поле туманности в трех фазах 


6 L 0 t 2 


0-1)0-2) v 3 t 4 


(9.17) 


Радиоизлучение плериона в каждой фазе определяется притоком энергии 
поля и частиц от пульсара, ослаблением поля из-за расширения и уменьше¬ 
нием энергии релятивистских электронов из-за синхротронных и адиабати¬ 
ческих потерь. Инжектируемый энергетический спектр частиц имеет стан¬ 
дартный вид (9.1) в интервале энергии О <Е <Е макс . Величина К 0 опре- 

Емакс 

деляется условием: L 0 = / EN(E)dE. При этом можно считать 



N (E) = 0 для Е > Е макс и N (Е) = 0 при t = Ro/v, поскольку частицы, ин¬ 
жектированные в начальной фазе I, подвержены очень сильным синхро- 
тронным потерям. Используя соотношения (9.6)—(9.13), Пачини и Саль- 
вати нашли энергетический спектр частиц в фазе II при постоянной скорос¬ 
ти расширения плериона: 


N(E,t) =- tE 


2 v 3 t 
3c t L о ’ 


N(E. t) = 


K 0 v 3 t 2 

3c,L 0 (7-l) 


E~ У- 1 , 


E>E b . 


(9.18) 


Здесь C[ — константа. Как видим, это канонический вид спектра для случая, 
когда низко энергичные частицы теряют энергию в основном из-за адиаба¬ 
тического расширения, а высокоэнергичные — из-за синхротронного излуче¬ 
ния. Отличие состоит в том, что Е в с течением времени смещается в сторону 
высоких энергий. Это связано с иным законом изменения поля: (9.17) 


вместо И = Н 0 


№ 


при условии сохранения магнитного потока. Спектр 


излучения плериона в фазе II имеет вид 


K 0 c 2 (3L 0 \ 4 Li 

ЗД = --(— с 2 2 t 2 ѵ 2 , ѵ<ѵ ь , 

2у ' іг / 

/3 L 0 \~ HI 1Z1 „1 

іЫ 2 ^ 2 ’ - 


(Г) = 


(9.19) 


Константа с 2 определяется условием, что максимум излучения реляти¬ 
вистского электрона приходится на частоту ѵ = с 2 НЕ 2 . 

В фазе III накачка энергии замедляется: 


N(E,t) 


Ко 

О +t/rf 


E -у 



(9.20) 


Перелом в энергетическом спектре 


Е в 


t 3 

-, М = 

Мт 4 


3LqC 1 

2 (/3 — 1)(/3 — 2) ѵ 3 т 2 


(9.21) 


быстро смещается с течением времени. В эволюции энергетического спектра 
Пачини и Сальвати различают два случая. 

Случай А: максимальная энергия инжектируемых частиц не превышает 
энергию синхротронного перелома в момент t =т:Е в (т) > £" MaKC и сущест¬ 
венны только адиабатические потери. В интервале энергий 0 < Е < £ макс — 
частицы, инжектируемые до и после момента t = т, имеют в момент наблю- 
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(9.22) 


дений энергетический спектр соответственно 

К 0 т у К 0 т у 

N(E,t)= -- t l ~ y E~ y и N (Е, t) = —- t l ~ y E~ y . 

7 Р-7 


Спектр высоко энергичных частиц ^Гмакс— < Е < Е макс определяется 
только ’’свежими” частицами и имеет вид 
К о т е Е 0 ~ у 

N{E,t) = - t l ~ e E~ e , (9.23) 


т.е. зависит не от инжектируемого спектра, а от темпа замедления пуль¬ 
сара. 

В случае В Е в (т) < £" макс энергетический спектр определяется адиаба¬ 
тическими и синхротронными потерями. В разных интервалах энергии вы¬ 
деляются три компоненты спектра А !(Е) « Е~ к с показателем степени Л, рав- 
1 . ... 
ным7, — (/3 + З7) и (7+ 1). После достижения мо мента/, = (Мгі макс ) ' , 
4 

соответствующего Е МЛКС = Е в , эволюция опять определяется только адиаба¬ 
тическими потерями. Изменение плотности потока синхро тронного излу¬ 
чения с частотой и со временем характеризуется показателями, приведен¬ 
ными в табл. 16. 

Разумеется, реальный плерион может сильно отличаться от представлен¬ 
ной идеализированной схемы. Наиболее серьезные следующие упрощающие 
предположения: 

1. Степенной закон генерации частиц считается постоянным, хотя в реаль¬ 
ных пульсарах, безусловно, меняется со временем. 


Таблица 16 

Синхротронное излучение плериона в адиабатической стадии t > т согласно Пачини, 
Сальвати (1973). Частота переломов: ѵ кр а( ' 4 , »ь а 1 “• Спектральная плотность 
потока S„ «г t q v a 





- 

Случай А 

_2 у 

(1 7>/2 



-2(3 

(1 - (3)/2 


Случай В 

-2 у 

(1 -7)/2 


/ < / , 

-((3 + З 7 ) / 2 

(4 - (3 — 3 7 )/8 

"кр < ѵ <Ѵ Ь 


2 -(3 - 7 

-7/2 

V > V b 

Случай В 

- 27 

(1 -7)/2 

v < •'кр 

,>f * 

-((3+ 3 7 ) / 2 

(4 -0 - 3 7)/8 

‘ 4 кр<"<«'ь(Г,)-‘ 


-2 (3 

(1 - (3) / 2 
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2. Весьма условны предположения о законе изменения магнитного поля. 
Мы вообще пока мало знаем о механизме генерации магнитного поля и 
релятивистских частиц вращающейся нейтронной звездой. 

3. Пульсар считался единственным источником энергии и плерион рас¬ 
сматривался вне связи с выброшенной при вспышке оболочкой и сгребае¬ 
мым околозвездным газом, хотя их взаимодействие существенно опреде¬ 
ляет динамику каверны, заполненной ’’пульсарным ветром” — релятивист¬ 
ской плазмой с магнитным полем. 

В несколько более общем виде, принимая изменение радиуса плериона 
со временем в виде /? « г 4 (у Пачини и Сальвата было rj = 1), изменение 
магнитного поля в виде Н а г ~ ь и не требуя равенства энергий, поставляе¬ 
мых пульсаром полю и частицам, а считая постоянным их отношение, задачу 
решили Ринолдс и Чанан (1984) . 

Как выглядят наблюдаемые плерионы в рамках этой идеализированной 
схемы? Принимая для оценки времени замедления т закон торможения 
при магнито-дипольном излучении 



(9.24) 


можно связать т с наблюдаемыми параметрами Р, Р и г: 
Р 0 Р 

Т ~ 2 Р 0 2 Р L 


(9.25) 


Для пульсара PSR0531 + 21 в Крабовидной туманности t = 930лет, Р= 0,03 с, 
Р = 4,2-КГ 13 с-с -1 , что дает т =» 300 лет. Интегрируя (9.15) при /3=2, 
можно показать, что пульсар передает плериону около 50% энергии вра¬ 
щения за характерное время т. Это означает, что переход из фазы II в 
фазу III характеризует переход из стадии формирования плериона в стадию 
его адиабатического расширения (Вейлер, Панагиа, 1980). Сравнивая с 
результатами § 8, убеждаемся, что характерное время т близко к времени t 
перехода выброшенной при вспышке газовой оболочки из стадии свободно¬ 
го разлета в стадию адиабатического расширения t < ІО 3 лет. 

Кинетическая энергия вращения пульсара в Крабовидной туманности 
составляет около 10 49 эрг; сравнивая со средней кинетической энергией 
выброшенного при вспышках СН II вещества Е 0 ^ 5 ■ ІО 50 эрг, видим, что 
наличие пульсара не должно сильно сказываться на кинематике оболочки 
даже в начальный период и тем более — на поздних стадиях эволюции. Это 
объясняет, почему полученная в предыдущем параграфе эволюционная 
последовательность остатков сверхновых представляет единую совокуп¬ 
ность объектов, несмотря на существование вспышек двух типов. В самой 
Крабовидной туманности из-за низкой скорости разлета волокон потеря 
энергии вращения пульсара сравнима с кинетической энергией выброшен¬ 
ной оболочки, и именно поэтому пульсарный ветер, как мы убедились в § 3, 
в конечном счете определяет кинематику и свечение туманности. 

Как только частота перелома ѵ кр в спектре синхротронного излучения 
перемещается в радиодиапазон, яркость плериона резко падает с частотой 
и со временем. Плерион перестает наблюдаться в радиодиапазоне, превра- 
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щаясь сначала в комбинированный, а затем в оболочечный источник. Если 
плотность окружающего газа велика, это превращение происходит суще¬ 
ственно раньше полного затухания плериона; именно такие объекты на¬ 
блюдаются как комбинированные радиоостатки. 

Рентгеновское излучение плерионов имеет синхротронную природу. В 
комбинированных остатках, как, например, в Парусах XYZ, наряду с син¬ 
хротронной рентгеновской эмиссией релятивистских электронов, ин¬ 
жектируемых пульсаром, наблюдается тепловое рентгеновское излучение 
плазмы за фронтом ударной волны (см. § 7). 

Синхротронный механизм рентгеновского излучения плерионов и его 
связь с центральным пульсаром подтверждаются тем, что яркость растет к 
центру, спектр (в тех объектах, в которых исследован) характеризуется 
степенным законом, в Крабовидной туманности наблюдается сильная ли¬ 
нейная поляризация (Бэккер, 1983). 

Синхротронное оптическое излучение инжектируемых пульсаром реля¬ 
тивистских частиц пока обнаружено лишь в одном объекте кроме Крабо¬ 
видной туманности — в остатке 0540 — 69.3 в БМО (см. § 3). Хотя стро¬ 
гая количественная интерпретация результатов наблюдений этой туман¬ 
ности пока затруднительна из-за малого объема информации, некоторые 
грубые оценки можно сделать. Общий наклон спектра синхротронного из¬ 
лучения 0540 - 69.3 (см. рис. 16) дает а = 0,8 в области от радио до 
рентгеновских частот, что соответствует энергетическому спектру реляти¬ 
вистских частиц N(E) Е~ 2 ’ ь . Радиус плериона по уровню 0,1 / макс ра¬ 
вен 4"; это соответствует линейному радиусу 1 пк и объему излучающей 
области V *= ІО 56 см -3 . Соотношения (9.2)-(9.4) позволяют найти на¬ 
пряженность магнитного поля в плерионе Н * 2 • КГ 4 Э и полную энергию 
поля и частиц W «ІО 47 эрг, что не превышает 2% потери энергии вращения 
пульсара за время жизни t » Р\2Р- 1,7 ІО 3 лет при темпе потери L ~ 
^ 1,5 • ІО 38 эрг с' 1 ; см. Чанан и др. (1984) и § 5. (Анализ, проведенный 
Ринолдсом (1985) с учетом взаимодействия пульсарною ветра с выбро¬ 
шенной оболочкой (см. ниже), дает более высокую напряженность маг¬ 
нитного поля в пульсарной каверне, но оценки остаются самосогласован¬ 
ными.) При Н = 2 10' 4 Э определяемое соотношением (9.6) время син- 
хротронных потерь излучающих в рентгене частиц составляет около 20 лет. 
Поскольку перелом в спектре между рентгеновским и оптическим диапа¬ 
зоном отсутствует, можно думать, что вся эта область спектра определяет¬ 
ся синхротронными потерями и соответствующий энергетический спектр 
инжектируемых частиц имеет вид N(E) а Е~ 1 ' 6 , близкий к спектру радио¬ 
излучения Крабовидной туманности. Ожидаемая частота перелома в спект¬ 
ре 0540 - 69,3 при Н « 2 • 10' 4 Э и t = ІО 3 лет составляет ѵ ь = Ю 14 Гц. 
Экстраполируя найденный с учетом синхротронных потерь оптический и 
рентгеновский спектр в области радиочастот, можно- видеть, что ожидае¬ 
мый поток S 1 ггц % ОД Ян составляет лишь 10% наблюдаемого; см. Ча¬ 
нан и др., 1984. Таков вклад радиоизлучения частиц, инжектируемых 
пульсаром; остальные ~90% потока, по всей вероятности, излучаются в 
оболочке. Начальная энергия вращения пульсара по оценке Ринолдса (1985) 
соответствовала (1,5—4,2) ■ ІО 49 эрг, начальный период вращения Р 0 = 
= 30± 8 мс, что достаточно близко к характеристикам пульсара в Крабо¬ 
видной туманности. 
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Поскольку адиабатическое охлаждение релятивистских частиц сущест¬ 
венно определяет светимость плериона, учет реальной динамики облака 
релятивистской плазмы, взаимодействующего с веществом выброса и 
сгребаемым межзвездным газом, является следующим необходимым ша¬ 
гом в исследовании эволюции остатков этого типа. Этот шаг сделан Ринолд- 
сом и Шевалье (1984). Рассмотрены два варианта связи инжектируемых 
пульсаром частиц и магнитного поля. В первом, как и в расчетах Пачини и 
Сальвати, их взаимодействием пренебрегают, так что в процессе эволюции 



Рис. 53. Двухкомпонентный выброс - ядро и быстрая оболочка (а) и схема взаимо¬ 
действия пульсарного ветра с выбросом (б) в модели Ринолдса и Шевалье (1984) 


энергия поля и частиц меняется независимо (модель обозначена далее 
символом ”NE”) . Во второй модели (обозначенной ”Е”) из-за взаимо¬ 
действия частиц с полем все время сохраняется условие примерного ра¬ 
венства их энергии. Выброс также моделируется двояко: однородная обо¬ 
лочка или быстрорасширяющаяся оболочка (масса оболочки M s ) с медлен¬ 
но расширяющимся внутренним слоем более плотного вещества ядра 
(масса ядра М с < M s ) , см. рис. 5 3. В случае двухкомпонентного выброса 
расчеты проводились для скорости внешнего края вещества ядра и, = 
= 300 км ■ с"' и скоростей внутреннего и внешнего края оболочки соответ¬ 
ственно ѵ 2 = 3000 км ■ с' 1 и ѵ 3 = 8000 км • с" 1 . 

В начале эволюции облако инжектируемых релятивистских частиц с 
полем (пульсарный ветер) расширяется в однородном веществе ядра, 
сгребая его в оболочку. Пока накачка энергии пульсаром продолжается, 
расширение происходит с ускорением и масса сгребаемой оболочки растет. 
Когда приток энергии ослабевает, облако релятивистских частиц перестает 
догонять вещество выброса, но продолжает расширяться без замедления, 
пока не подвергнется действию обратной ударной волны. Если сгребаемое 
вещество ядра, расширяясь с ускорением, догоняет быструю оболочку 
до появления возвратной волны, их взаимодействие приводит к сложно¬ 
му перераспределению плотности и скорости (последняя быстро становит¬ 
ся постоянной). После прохождения возвратной волны давление в выбро¬ 
се, сгребаемом пульсарным ветром, выравнивается с давлением за фронтом 
основной волны в адиабатической стадии, и радиус облака релятивистской 
плазмы меняется со временем по закону R а т 0,3 , т.е. расширение быстро 
замедляется. 
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ІдЯ,см 



Рис. 55. Изменение радиосветимости плериона: F - однородный выброс (NE),A- 
выброс ядра с оболочкой (NE ) , С - однородный выброс (), С - выброс ядра с 
оболочкой (£’) (см. подпись к рис. 54). Резкий скачок, связанный с прохождением 
ударной волны, показан штриховой линией 


Эти чисто динамические изменения накладываются на изменение темпа 
инжекции со временем и сопровождаются рассмотренными выше ”в чистом 
виде” изменениями энергетического спектра релятивистских электронов и 
магнитного поля из-за адиабатических и синхротронных потерь. 

В эволюции облака релятивистских частиц, взаимодействующего с 
выброшенным веществом, можно выделить четыре этапа. В первой стадии 
облако расширяется в веществе ядра (или в однородном выбросе) до тех 
пор пока не сгребет его полностью, или пока не упадет темп накачки энер¬ 
гии в момент t = т. Если первое произойдет раньше, начнется вторая стадия, 
во время которой оболочка постоянной массы продолжает ускоряться 
пульсарным ветром. Третья фаза начинается в момент t = т; если выброс 
не сгребется полностью до начала эффективного замедления пульсара, 
плерион непосредственно переходит из фазы I в фазу III. Начало четвертого 
этапа связано с прохождением возвратной волны. 
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Момент возникновения возвратной волны можно найти из соотношения 



Для М 0 = 1 М е , н 0 = 0,1 — 1 см -3 имеем г воз ІО 3 лет. Сжатие облака реля¬ 
тивистских частиц с полем возвратной волной резко увеличивает синхрот¬ 
ронные потери и меняет светимость плериона в момент ? воз . Светимость 
скачком возрастает после монотонного падения и затем уменьшается более 
медленно. Конечные результаты анализа, проведенного Ринолдсом и Ше¬ 
валье, суммированы на рис. 54—57. На рис. 54 представлено изменение 
радиуса плериона со временем; рис. 55 показывает изменение синхротрон¬ 
ной радиосветимости для двух случаев: равенства энергии магнитного поля 
и релятивистских частиц ( Е) и отсутствие равенства (МГ) и для двух 
моделей выброса: однородной оболочки (кривые F и G) и оболочки с 
ядром (кривые А и С ). Резкий рост интенсивности на ранней стадии связан 



Рис. 56. Изменение рентгеновской светимости плериона со временем. Обозначения 
те же, что и на рис. 54, 55. Область сильного поглощения показана пунктиром 


Рис. 57. Рассчитанная Ринолдсом и Шевалье £(£>) -зависимость для плерионовг; обозна¬ 
чения те же, что на рис. 54, 55. Штрихами показана область сильного поглощения. 
Значками даны результаты наблюдений плерионов: темный кружок - Крабовидная 
туманность, темный треугольник - G 29.7-0.3, светлый кружок - G 21.5-0-9, 
светлый квадрат - ЗС 58, светлый треугольник G 74.9+1.2 
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с двумя эффектами. В самом начале, в течение года-двух после рождения 
пульсара, из-за очень высокой напряженности магнитного поля для энергии 
электронов, излучающих на частоте ѵ, имеем Е ѵ = 7 • ІО" 10 (ѵ I Н) ^ 2 < m e c\ 
соответственно спектр на частоте ѵ < ѵ 0 = 1,82 • ІО 18 ( т е с 2 ) 2 Я имеет вид 
L v < v = L v (y/vo) ^ 3 , г Д е L v — каноническая синхротронная светимость 
(Ринолдс, Шевалье, 1984). Второй эффект, более продолжительный, - 
свободно-свободное поглощение в оболочке, которое быстро уменьшается 
по мере расширения выброса за характерное время 

ѵ~ 2 ' 5 лет. (9.27) 


500 77 3/10 1-^~) (-—- f) 

\2 M a J \300 км• с" 1 / 


Здесь: Г 4 — температура свободно разлетающегося выброса в единицах 
10 4 К, ѵ 9 - частота в единицах ІО 9 Гц. (Поглощение в быстро расширяющей¬ 
ся оболочке существенно меньше, чем в ядре.) Таким образом, если только 
вещество выброса не слишком горячее или не обладает большой скваж¬ 
ностью, плерион не виден в радиодиапазоне первые 100 - 200 лет. Впрочем, 
возможно, скважность выброса возникает из-за неустойчивости Рэлея- 
Тейлора на границе пульсарного ветра и выброса в самом начале расшире¬ 
ния плериона (см. Бандьера и др., 1984), и оболочка становится прозрачной 
существенно раньше. (На самой ранней стадии развития оболочечных ос¬ 
татков сверхновых радиоизлучение тоже отсутствует, но по другой причи¬ 
не, см. ниже.) Скачок светимости на поздней стадии t ~ t Ba3 связан с воз¬ 
вратной ударной волной. Поскольку возвратная ударная волна резко и 
сложным образом меняет светимость облака релятивистских частиц, об¬ 
ласть от Г воз до 2/ воз показана на рис. 55 лишь условно штриховой линией. 

Изменение синхротронной рентгеновской светимости плериона при¬ 
ведено на рис. 56; расчеты сделаны для тех же моделей. Точками показана 
область сильного поглощения до момента 

( hV \-4/3 / М с у/ 2 I Щ V 1 

г < т х = 1 ) “ 60 \ 4 [кэВ] ) \2М в ) ѴЗОО [km - c 1 ] / ^ (9 ‘ 28) 


и для более раннего в случае однородного выброса. 

Учитывая разное и немонотонное изменение светимости плериона в 
радио- и рентгеновском диапазонах, следует признать, что наблюдаемое 
отношедие Lx/L ра дио не может служить критерием возраста, как пола¬ 
гают многие авторы (см., например, Бэккер и др., 1982; Бэккер, 1983). 

Несмотря на сильные различия для разных моделей, общая тенденция 
изменения радиосветимости со временем сохраняется: при t < т и ѵ > ѵ в 
L v « t b x.e. светимость растет со временем; впрочем, свободно¬ 

свободное поглощение может затушевать этот рост. (Здесь b — показатель 
степени, определяющий изменение напряженности магнитного поля: 
Н « t~ b .) После перелома в спектре релятивистских частиц светимость 
меняется как L„ t l ~ b (т , + 1 )/ 2 ос t~ 0 ’ 6 до момента t = г. После t = т 
светимость резко падает: L v « t~ 2 ± г 4 . В IV стадии после прохождения 
возвратной ударной волны светимость плериона меняется медленно: 
L v « Г 1 . 

На рис. 57 показана зависимость поверхностной радиояркости плериона 
£„ = /,„/4тгг 2 от линейного диаметра/), так называемая 2 (/)) -зависимость. 
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Эта зависимость сыграла важную роль в исследовании природы остатков 
сверхновых, поскольку, с одной стороны, является чисто наблюдательным 
тестом теории синхротронною радиоизлучения остатков, с другой стороны, 
дает эмпирический метод оценки расстояния до сверхновой. Разные расчет¬ 
ные модели обозначены на рисунке теми же символами; точками показана 
область, где поглощение препятствует наблюдениям плерионов. На кривых 
даны метки времени. Резкий скачок на поздней стадии (г ~ г воз ) связан с 
возвратной ударной волной. Плерионы с более или менее надежно измерен¬ 
ным расстоянием показаны на теоретической 2 (£))-зависимости. Как ви¬ 
дим, согласие наблюдений с предсказаниями теории вполне удовлетвори¬ 
тельное, несмотря на большой произвол в выборе многочисленных пара¬ 
метров, определяющих динамику облака релятивистских частиц, изме¬ 
нение магнитного поля и спектр инжектируемых частиц. 

Наиболее слабое звено из принятых в работе упрощающих допущений 
выявилось непосредственно при сравнении с наблюдениями: спектр энергии 
инжектируемых частиц плохо представляется единым степенным законом 
(9.1). Наблюдаемая радиосветимость плерионов согласуется с расчетной в 
предположении единого энергетического спектра, но рентгеновская свети¬ 
мость оказывается слишком высокой. Иными словами, спектральный ин¬ 
декс синхротронною излучения в диапазоне от радио до рентгеновских 
энергий не согласуется с предсказаниями теории. Эту трудность можно 
обойти, если предположить существование двухкомпонентного спектра ин¬ 
жектируемых релятивистских частиц: за радиодиапазон скорее всего от¬ 
ветственны релятивистские электроны, образующиеся у поверхности пуль¬ 
сара; излучающие в рентгене высокоэнергичные электроны, возможно, 
образуются вблизи светового цилиндра или ускоряются ударными волна¬ 
ми в области пульсарною ветра (Ринолдс, Шевалье, 1984; Ринолдс, Чанан, 
1984). 

Сразу следует отметить, что наблюдательный материал, позволяющий 
построить эмпирическую эволюционную 2 (Л)-последовательность для 
плерионов, пока еще очень беден. Галактических плерионов с измерен¬ 
ным расстоянием мало, и не все они достаточно хорошо исследованы в 
рентгеновской области. Плерионов же в близких галактиках, расстояние 
до которых можно считать известным, мы практически почти не знаем. 

В исследовании природы оболочечных остатков сверхновых сложилась 
противоположная ситуация. Наблюдения большого числа галактических и 
внегалактических объектов этого типа позволили построить вполне на¬ 
дежную эмпирическую 2 (£>)-последовательность, отражающую падение 
радиояркости с ростом диаметра, т.е. с возрастом. В то же время вопрос о 
генерации релятивистских частиц и магнитного поля в оболочечных остат¬ 
ках до сих пор обсуждается; по всей вероятности, их происхождение в 
молодых и старых объектах различно. 

В 1960 г. И.С. Шкловский получил соотношение 

2 ос д- 4 «-4 > (9.29) 

описывающее изменение радиояркости при адиабатическом расширении 
сферического облака релятивистской плазмы. Это соотношение позволяет 
оценить расстояние до сверхновой по наблюдаемым угловому размеру и 
радиояркости, если коэффициент пропорциональности определен по ка- 
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Рис. 58. Эмпирическая зависимость радиояр¬ 
кости от диаметра остатков сверхновых, 
построенная автором. Светлыми кружка¬ 
ми даны галактические остатки сверхновых 
(по ним проведена прямая, соответствую¬ 
щая (9.30)), темными остатки в БМО, 
МЗЗ и М31, квадратиками - крупномас¬ 
штабные Петли галактического радиоизлу¬ 
чения (см. § 10): треугольниками показаны 
оболочечные компоненты галактических ком¬ 
бинированных остатков W28, G326 + 1.8, 
СТВ 80 и Паруса XYZ 


либровочным объектам с известным 
расстоянием и при существенном пред¬ 
положении, что все остатки представ¬ 
ляют собой эволюционную последова¬ 
тельность однородных объектов. По¬ 
следнее заведомо неверно, тем не менее 
радионаблюдения дают достаточно на¬ 
дежный, а для большинства объектов и 
единственный метод оценки расстояния. 
Для калибровки зависимости 2 
от D служат объекты, расстояние до 
которых определено путем сравне¬ 
ния лучевых и тангенциальных скоростей волокон, по наблюдени¬ 
ям в линии 21 см и других радиолиниях в поглощении, по фотометри¬ 
ческому расстоянию возбуждающих звезд близких областей Н II, по блес¬ 
ку исторических сверхновых в максимуме. 

Построение эмпирической зависимости 2 (D) по тщательно отобранным 
калибровочным источникам проводилось рядом авторов, в том числе 
Поведой, Волчером, Милном, Иловайским и Леке. Число калибровочных 
источников не превышало 10—15, была получена зависимость в форме 
2 D~P, причем (3 менялось от 2,7 до 4,5 по разным оценкам. Кларк 
и Касуэлл (1976) составили наиболее полный каталог радиоостатков 
на базе наблюдений с помощью радиотелескопов в Парксе и Молонгло с 
разрешением 3—4' на 408 МГц и 5 ГГц и сделали ряд новых оценок рас¬ 
стояния по поглощению в линии 21 см. Они получили 2 (£>) -зависимость 
с переломом: |3 = 3 для 2 408 МГц > 3 - ІО" 20 Вт м' 2 • Гц" 1 ср" 1 и /3 = 10 
для более слабых. Касуэлл и Лерхе (1979) и Милн (1979а), опираясь 
главным образом на этот каталог, ввели коррекцию расстояний, учитываю¬ 
щую высоту над галактической плоскостью; зависимость была найдена в 
форме 2 “ D~ 3 е -І г| /і75пк в пе р ВО й и ѵ a /j-4 е -І - І/ббпк в0 ВТ0 р 0 й 
работах. Коррекция учитывает градиент плотности газа и напряжен¬ 
ности магнитного поля в направлении, перпендикулярном плоскости 
галактики. 

Современные каталоги (Кларк, Касуэлл, 1976; Милн, 1979а; Грин, 
19846) содержат около 40 калибровочных источников, но для полови- 
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ны из них известна лишь нижняя граница расстояния. Ошибки оценки 
расстояния до некоторых остатков достигают 50-100%, примером мо¬ 
жет служить ІС 443 (см. § 6). Расстояния до исторических сверхновых, 
найденные по блеску в максимуме, также имеют небольшую точность; 
например, расстояние до Сверхновой Кеплера было изменено с 10—12 кпк 
до 3 кпк (§ 2). В работе Сахибова и Смирнова (1983) собраны все совре¬ 
менные оценки расстояния разными методами, но, хотя число калибро¬ 
вочных источников существенно увеличено авторами, не со всеми их вы¬ 
водами можно согласиться. В частности, вызывает сомнение сильная ре¬ 
визия расстояния до Петли Лебедя. 

В этой ситуации каждый новый калибровочный источник с надежно 
измеренным расстоянием существен для уточнения эмпирической зави¬ 
симости. Исследования кинематики оптических остатков сверхновых 
позволили автору найти кинематическое расстояние (определяемое сред¬ 
ней скоростью с учетом эффекта расширения оболочки) для шести новых 
калибровочных источников и уточнить расстояние еще до трех объектов 
Эмпирическая зависимость 2 (D) с учетом этих новых калибровочных 
остатков показана на рис. 58. 

Как видим, эти новые измерения расстояний продолжили зависимость 
в наименее определенную область слабых протяженных объектов. На 
рисунке показаны также крупномасштабные Петли галактического радио¬ 
излучения, о природе которых мы будем говорить в следующем параграфе. 
Прямая, проведенная методом наименьших квадратов по галактическим 
остаткам вспышек сверхновых, соответствует зависимости 

“і і'Гц > Вт м“ 2 • Гц“‘ ср" 1 = 1,4 • КГ 15 D~ 3a пк; (9.30) 

При этом 95%-ный доверительный интервал соответствует /5, = —2,9, 
/32 = —5,7 (Лозинская, 1981). Перелом в области D *= 30 пк, найденный 
Кларком и Касуэллом, по нашим данным подтвердился. Вероятно, он был 
связан с малым числом калибровочных источников большого размера. 

На рис. 58 показаны также остатки сверхновых в близких галактиках 
БМО, М31, МЗЗ, по данным Милна и др. (1980), Саббадина (1979), 
Беркхьюзен (1983). Они не отличаются существенно от галактичес¬ 
ких объектов, что доказывает однородность сверхновых в четырех га¬ 
лактиках. 

Как следует из рис. 58, построенная главным образом по оболочечным 
остаткам сверхновых эмпирическая 2 (D) -зависимость представляет со¬ 
бой однородную эволюционную последовательность. В рамках нашего 
предположения о превращении плерионов в оболочечные радиоисточники 
можно ожидать, что оболочки комбинированных остатков сверхновых 
удовлетворяют той же зависимости яркости от размера. Для проверки 
мы нанесли на график яркость оболочечных компонент комбинирован¬ 
ных остатков сверхновых с известным расстоянием Паруса XYZ, W 28, 
СТВ80, G 326.3-1.8 (показаны треугольниками). Они хорошо ложатся 
на эволюционную последовательность ’’классических” оболочечных остат¬ 
ков, что подтверждает концепцию превращения плерионов в оболочечные 
остатки по мере затухания плериона и сгребания межзвездного газа. Сле¬ 
довательно. можно думать, что среди более чем сотни старых галактических 
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оболочечных остатков 30-50% принадлежали раньше к классу плерионов, 
так как такова доля плерионов среди исторических остатков (см. гл. I). 

Эволюционная последовательность радиоостатков, построенная чисто 
наблюдательным путем без привлечения каких-либо теоретических моде¬ 
лей, не согласуется с ожидаемым соотношением (9.29). При среднем для 
оболочечных остатков значении а «=0,5 ожидаемый наклон 2 (D) -зависи¬ 
мости составляет /3 » 6 вместо наблюдаемого /3 = 3,5. Это означает, что 
сделанные при выводе (9.29) предположения плохо отражают реальную 
ситуацию в остатках сверхновых. Предположения эти таковы: 1 - инжек¬ 
ция релятивистских частиц прекращается в самом начале эволюции; 2 - 
остаток представляет собой адиабатически расширяющееся облако реля¬ 
тивистских частиц, вмороженных в хаотическое магнитное поле; 3 - поле 
меняется по закону Н R~ 2 . 

Для согласования теории с наблюдениями необходимо ввести какой-то 
механизм усиления магнитного поля и ускорения релятивистских частиц. 
В частности, наблюдениям лучше удовлетворяет модель оболочки, в кото¬ 
рой сохраняется полная энергия поля и частиц, т.е. происходит подкачка 
энергии, восполняющая потери на адиабатическое расширение (Шкловский. 
19766). Наблюдаемое ’’уплощение” спектра синхротронного излучения 
Кассиопеи А также свидетельствует об ускорении частиц, так как все опи¬ 
санные в начале параграфа изменения энергетического спектра приводят 
либо к сохранению, либо к росту спектрального индекса со временем. 

Механизм усиления магнитного поля в молодых оболочечных остатках 
сверхновых предложен Галлом (1973). Проведенное им численное решение 
уравнений газодинамики, описывающих эволюцию молодых оболочек, 
показало, что в момент, когда отношение масс сгребенного и выброшен¬ 
ного вещества достигает 0,1 - 1, за фронтом возникает область, неустой¬ 
чивая по критерию Рэлея—Тейлора. Неустойчивость приводит к сильным 
конвективным движениям преимущественно в радиальном направлении. 
Конвекция усиливает магнитное поле из-за запутывания силовых линий, 
вмороженных в газ оболочки. Начальное поле в этой схеме может быть 
межзвездным, усиленным в несколько раз при сжатии газа на фронте 
ударной волны. Усиление поля в зоне конвекции продолжается до тех 
пор, ,пока плотность магнитной энергии не сравняется с плотностью ки¬ 
нетической энергии конвективных движений. При расширении оболочки 
сверхновой в однородной среде, а именно этот случай рассмотрен Галлом, 
неустойчивость возникает только на контактной поверхности между выбро¬ 
сом и сгребенным газом. В среде с неоднородной плотностью,появляется 
широкая зона турбулентных движений, вызванных неустойчивостью Рэ¬ 
лея-Тейлора (Ширки, 1978). Область усиления поля из-за запутывания 
охватывает в этом случае около 1/3 радиуса молодого остатка. Усиление 
синхротронной эмиссии в этой области, возможно, объясняет оболочечную 
структуру радиоизображения Кассиопеи А и остатков СН Тихо Браге, 
СН1006 г и Кеплера (см. гл. I). 

Интересно, что согласно расчетам Галла максимальная радиояркость 
оболочки 

7+За _(7+3а) 1 + 5а 

Емакс “ «о 6 Л/о 6 Е 0 2 (9-31) 
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достигается в момент 

t о * 1 50яо 1/3 £' 5 ", 1/2 Л/о 5/6 лет. (9.32) 

При характерных значениях п 0 = 1 см -3 , Е 0 = 5 • ІО 50 эрг и М 0 = 1-2 М L 
время усиления яркости оболочечного остатка t 0 ~ 200—400 лет оказыва¬ 
ется равным времени формирования плериона т *= 300 лет. В дальней¬ 
шем яркость объектов обоих типов падает из-за адиабатического рас¬ 
ширения. 

Ускорение релятивистских частиц также может быть связано с зоной 
турбулентных движений в молодых остатках. В литературе последних лет 
рассматриваются две возможности: ускорение плазменными волнами 
(см. обзоры Кадомцева, Цытовича, 1970; Гинзбурга и др., 1973) или ста¬ 
тистическое ускорение механизмом Ферми I рода при многократном пере¬ 
сечении космическими частицами фронта ударной волны ((см. Белл, 
1978а,б; Блэндфорд, Острайкер, 1980; Крымский, Петухов, 1980; При¬ 
щеп, Птускин, 1981; Буланов и Соколов, 1984 и ссылки там). Статисти¬ 
ческое ускорение Ферми обеспечивает наблюдаемый степенной энергети¬ 
ческий спектр релятивистских частиц. При взаимодействии достаточно энер¬ 
гичных частиц с фронтом ударной волны они ускоряются до более высо¬ 
ких энергий. Начальная энергия частиц должна быть не меньше тепловой 
энергии на фронте, тогда они проходят фронт не сильно отклоняясь и без 
существенных потерь энергии; достаточна начальная энергия около 10 кэВ, 
соответствующая скорости ударной волны —1000 км • с -1 . Многократное 
пересечение фронта обеспечивается эффективным рассеянием частиц. Для 
этого нужен источник турбулентности, дающий хаотически движущиеся 
центры магнитного рассеяния. Турбулентность может быть связана с упо¬ 
мянутым выше конвективным слоем или с неустойчивостью, возникаю¬ 
щей при движении плотных сгустков выброшенного вещества через раз¬ 
реженную часть оболочки (Шевалье и др., 1976). 

Так может быть объяснено формирование оболочечных радиоисточ¬ 
ников на ранней стадии торможения, переходной между свободным раз¬ 
летом и адиабатическим расширением. В начале адиабатической стадии, 
вероятно, действуют те же процессы усиления релятивистских частиц на 
фронте ударной волны и усиления магнитного поля из-за запутывания 
в турбулентном слое, а также существенный на более позднем этапе про¬ 
цесс сжатия межзвездного магнитного поля с частицами, вмороженного 
в выметенный газ. Расчет ожидаемой синхротронной эмиссии оболочеч¬ 
ного остатка под действием этих факторов сделан численным методом 
Ринолдсом и Шевалье (1981). 

Предполагалось, что плотность энергии ускоренных частиц про¬ 
порциональна давлению за фронтом и спектр ускоренных частиц 
имеет канонический вид (9.1), динамика остатка описывалась 
стандартным адиабатическим решением (8.2). Зная изменение вдоль 
радиуса плотности релятивистских электронов, тангенциальной и радиаль¬ 
ной компоненты магнитного поля (отдельно "выметенного” и "запутан¬ 
ного”) , авторы построили ожидаемый интегральный разрез радиояркости 
остатка. Сравнение с радиоизображениями остатков СН Тихо Браге и 
СН 1006 г. показало, что в этих молодых объектах турбулентное запуты¬ 
вание магнитного поля лучше согласуется с наблюдениями. При усилении 
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магнитного поля запутыванием ожидаемая 2 (£>) -зависимость имеет вид 
2 ЕГ ( 7 + 3 “)/ 2 а Z) -4,4 и ожидаемое уменьшение потока радиоизлуче¬ 
ния остатка СН Тихо Браге составляет AS/S = 0,25% в год, что согласу¬ 
ется с наблюдениями. При сжатии выметенного поля ожидаемая зависи¬ 
мость имеет вид 2 « D ~ 2 , что хуже удовлетворяет наблюдаемой после¬ 
довательности. 

На поздних стадиях эволюции существенного ускорения частиц на фрон¬ 
те ударной волны не происходит (Федоренко, 1981). Синхротронная эмис¬ 
сия старых оболочек обусловлена выметанием межзвездного магнитного 
поля с частицами, вмороженного в газ за фронтом ударной волны. Теория 
этого процесса разработана ван дер Лааном (1962), см. также Шкловский, 
1976а. 

На фронте адиабатической ударной волны плотность увеличива¬ 
ется в 4 раза, дальнейшее сжатие газа и поля связано с радиатив- 
ным охлаждением, так что механизм ван дер Лаана эффективен лишь в 
старых остатках сверхновых в стадии высвечивания. 

Модификация механизма ван дер Лаана, применимая и на адиабати¬ 
ческой стадии, предложена Бычковым (19786), который связал синхро¬ 
тронное излучение адиабатического остатка с полем и частицами, вморо¬ 
женными в сжатый газ за фронтом волны в плотных облачках, где газ ин¬ 
тенсивно высвечивается. Строгая оценка ожидаемой синхротронной эмис¬ 
сии газа в плотных волокнах затруднена необходимостью учитывать гео¬ 
метрию волокна и магнитного поля, скорость высыпания космических час¬ 
тиц из области сгущения силовых линий. Согласно расчетам Бычкова, изо- 
тропизация частиц плазменными колебаниями, возбуждаемыми при сжатии 
поля, успевает произойти за время, нужное ударной волне для обжатия во¬ 
локна. В результате между давлением релятивистских частиц Р К]1 и плот¬ 
ностью газа устанавливается соотношение Р кп « р 4 ^ 3 . При этих условиях 

/ Р 

для а = 0,5 объемный коэффициент излучения е„ “ I — 

\ Ро 

и двумерное обжатие трубки силовых линий (это наиболее близкая к ре¬ 
альным волокнам модель) соответствует 



где Рмат — плотность магнитной энергии. Ожидаемая зависимость 
2 ос e v R ос D~ 1 7 / 4 хорошо согласуется с наблюдениями. 

Подчеркнем, что здесь речь шла о плотных межзвездных облаках. Обна¬ 
ружив полную корреляцию радиояркости 1C 443 с Н„ - яркостью опти¬ 
ческих волокон, Дуин и Ван дер Лаан (1975) детализировали механизм 
Ван дер Лаана, а именно, учли сжатие выметенного поля и релятивистских 
частиц из-за тепловой неустойчивости охлаждения газа за фронтом основ¬ 
ной ударной волны. Их оценки показали, что нетепловое радиоизлучение 
ІС 443 и сходных остатков может частично или полностью определяться 
суммарной эмиссией плотных облаков, образовавшихся из-за тепловой 
неустойчивости. 

Чрезвычайно важный для понимания природы радиоизлучения старых 
остатков факт — обнаруженное Фюрстом и Райхом (1986) различие спект- 
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Таблица 17 

Схема генерации синхротронного радиоизлучения остатков сверхновых 


Тип остатка 

Стадия э 

ЗОЛЮЦИИ 

ІО 2 лет 

ІО 2 -ІО 3 лет 

Плерионы 

Поле и частицы инжектируют¬ 
ся пульсаром; сильное сво¬ 
бодно-свободное поглощение 

Поле и частицы инжектируют¬ 
ся с постоянной скоростью; 
наблюдается плерион 

Оболочечные 

Нет поля и частиц? 

Усиление поля и ускоре¬ 
ние частиц в конвсктив- 

Таблица 17 (окончание) 

т 

Стадия э 

ВОЛЮЦИИ 


ІО 3 -ІО 4 лет 

10 4 - 10 5 лет 

Плерионы 

Ослабление инжекции из-за за 
медления пульсара; усиление 
эмиссии сгребенного поля с ча 
стицами; плерион с оболочкой 

Инжекция несущественна; 
излучение сгребенного поля с 
частицами; наблюдается обо¬ 
лочечный радиоисточник 

Оболочечные 

Излучение сжатого межзвезд¬ 
ного поля и частиц за фрон¬ 
том волны в плотных об- 

Излучение поля и частиц 
в сгребаемой оболочке на 
стадии высвечивания 


рального индекса в волокнах и в межволоконной среде остатка Симеиз 147, 
но он еще требует осознания. 

Все сказанное выше мы кратко резюмировали в табл. 17, где дана схема 
генерации магнитного поля и релятивистских частиц, ответственных за 
синхротронную эмиссию остатков сверхновых разного типа на разных 
стадиях эволюции. Продолжительность последовательных стадий, ука¬ 
занная в таблице, имеет лишь ориентировочный характер, поскольку за¬ 
висит, с одной стороны, от плотности окружающей среды и, с другой сто¬ 
роны, от энергетики пульсара и начальной энергии вспышки. 

Представленная на рис. 58 эмпирическая £(£>) -зависимость не обнару¬ 
живает никаких переломов, соответствующих переходу из одной фазы 
развития в другую. По всей вероятности, они затушеваны большим раз¬ 
бросом точек, обусловленным различиями невозмущенной плотности 
межзвездной среды, определяющей динамику, а следовательно, и наблю¬ 
даемую радиояркость остатка, и погрешностями измерения расстояния, 
т.е. линейного размера. 

Как упоминалось в § 1, радиоизлучение сверхновых вблизи максимума 
блеска, вероятно, обусловлено тем же механизмом запутывания поля и 
ускорения частиц в конвективном слое на границе расширяющегося выбро¬ 
са, но выброшенное вещество взаимодействует не с межзвездным газом, 
а с газом ветра предсверхновой. 
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В следующем параграфе мы остановимся на некоторых вопросах, не¬ 
посредственно опирающихся на изложенные здесь представления о природе 
синхротронного излучения остатков, но требующих учета вариаций плот¬ 
ности межзвездной среды в окрестности остатка. (Здесь пока негласно 
подразумевалась эволюция радиоостатка в однородной среде с некоторой 
средней плотностью п 0 »1 см -3 .) 

§ 10. ЧАСТОТА ВСПЫШЕК СВЕРХНОВЫХ В ГАЛАКТИКЕ; 

КРУПНОМАСШТАБНЫЕ ПЕТЛИ ГАЛАКТИЧЕСКОГО РАДИОИЗЛУЧЕНИЯ 

Оценка частоты вспышек сверхновых в Галактике — фундаменталь¬ 
ный вопрос, который может быть решен методами радиоастрономии после 
того, как установлен закон эволюции оболочек. Речь идет об определении 
среднего интервала между вспышками по подсчету числа радиоисточни¬ 
ков — остатков сверхновых. 

Патруль внегалактических сверхновых зафиксировал около 500 вспы¬ 
шек в галактиках разного морфологического типа (см. § 1). Анализ 
внегалактических сверхновых позволяет с погрешностью не более 50% 
приписать галактике данного типа с известной массой и светимостью ожи¬ 
даемую частоту сверхновых. Распространяя эти оценки на нашу звездную 
систему, можно ожидать интервал между вспышками т = 25 лет (см. 
табл. 2). В Галактике зафиксировано семь исторических сверхновых; 
на рис. 59 показана локализация сверхновых, вспыхнувших в нашем тыся¬ 
челетии, в проекции на галактическую плоскость. Расстояния приняты по 
данным гл. I, Кассиопея А показана звездочкой. Как видим, все истори¬ 
ческие сверхновые расположены в галактоцентрическом секторе раство¬ 
ром не более 50° и не далее 5 кпк от Солнца. Это расстояние согласуется 
с условием обнаружимости сверхновой невооруженным глазом пг ѵ «= 1"' 
в течение примерно двух недель - при М макс = -18"' и поглощении 
А ѵ = І т /кпк. Можно оценить, много ли необнаруженных сверхновых в 
секторе раствором 50° расположены в центре и на периферии Галактики 
за пределами 5 кпк от Солнца. Сравнение галактоцентрического расстоя¬ 
ния исторических сверхновых с радиальным распределением сверхновых 
в S -галактиках (рис. 60) свидетельствует о том, что галактические вспыш¬ 
ки наблюдались как раз в области повы¬ 
шенной частоты сверхновых. Учитывая 
распределение, показанное на рис. 60, 
можно ожидать, что около 20—30% сверх¬ 
новых попали в область г > 5 кпк и не бы¬ 
ли зарегистрированы. Принимая их во вни¬ 
мание, находим, что полное число вспышек 
сверхновых в Галактике за ІО 3 лет состав¬ 
ляет около 60, т.е. средний интервал меж¬ 
ду вспышками равен г * 16 лет. Та¬ 
кие или сходные оценки частоты сверх- 

Рис. 59. Локализация исторических сверхновых 
последнего тесячелетия в Галактике; Кассиопея 
А показана звездочкой 
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новых по историческим вспышкам делались разными авторами. Учи¬ 
тывалось также, что могли быть пропущены тс сверхновые, кото¬ 
рые вспыхнули в ’’дневной” части неба и оказались достаточно далеко 
на небе от Солнца уже тогда, когда их блеск заметно ослабел; вводилась 
некоторая достаточно произвольная коррекция, учитывающая неполноту 
исторических записей и неполноту наблюдений в плотной области галакти¬ 
ческого центра. Тамман (1977, 1978), Кларк и Стефенсон (1977) нашли 
таким образом средний интервал между вспышками сверхновых в Галак- 


Рис. 60. Радиальное распределение 
сверхновых в S -галактиках по Там- 
ману (1982). Черным выделены об¬ 
ласти, соответствующие историчес¬ 
ким сверхновым в Галактике 


тике т = 10—15 лет. Псковский (19786), пользуясь тем же наблюдательным 
материалом, но по-иному проведя коррекцию эффектов наблюдательной 
селекции, получил т = 50-100 лет; по оценке Шкловского (1960а) 
г = 60. лет. Существенные различия оценок разных авторов понятны, по¬ 
скольку наблюдалась лишь десятая часть вспышек и частота их выводи¬ 
лась не столько по наблюдениям, сколько путем эффектов, препятство¬ 
вавших наблюдениям. 

Более надежную оценку частоты появления галактических сверхновых 
дает разработанный Милном (1970) метод подсчета нетепловых радио¬ 
источников — остатков вспышек. В основе его лежит очевидное соотно¬ 
шение 

N(<D) = t(L>)/T, (10.1) 

где N(<D) — число остатков диаметром меньше Z); /(£>) — возраст обо¬ 
лочки диаметром D. Этим методом, определяя t (/)) в рамках стандартной 
адиабатической модели при К 0 = ІО 51 эрг, п 0 = 1 см -3 , Даунс (1971) по¬ 
лучил средний интервал между вспышками 35 лет, Иловайский и Леке 
(1972) - 50 лет, Кларк и Касуэлл (1976) - 150 лет; после коррекции 
за высоту над галактической плоскостью Касуэлл и Лерхе (1979) нашли 
т = 80 лет. 

Результаты § 8 подтверждают применимость стандартного адиабатическо¬ 
го решения к остаткам сверхновых диаметром меньше 30 пк в среде с ха¬ 
рактерной плотностью «о = 1 см -3 . Но допущение, что все радиоостатки 
эволюционируют в среде одинаковой плотности, делавшееся в ранних 
работах, или в среде с градиентом плотности, перпендикулярным галакти¬ 
ческой плоскости, как считали Милн (1979а), Касуэлл, Лерхе (1979), 
вызывают серьезные возражения. Второе необходимое допущение при 
оценке г методом подсчета числа радиоисточников — однородность сово¬ 
купности наблюдаемых остатков сверхновых — также требует доказа¬ 
тельства, поскольку существуют сверхновые двух типов. 

В 1979 г. мы рассмотрели влияние этих двух факторов — неоднородного 
распределения плотности газа в Галактике и неоднородной совокупности 
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остатков сверхновых — на оценку частоты вспышек (Лозинская, 1979а) 
и пришли к заключению о необходимости учета первого. Оценим частоту 
галактических сверхновых, введя грубую коррекцию эффектов селекции, 
связанных с крупномасштабными флуктуациями плотности газа в Галак¬ 
тике. Наблюдения фонового рентгеновского излучения и поглощения в 
линии ОѴІ, с одной стороны, и анализ влияния сверхновых на газовую 
составляющую Галактики (см. § 16), с другой стороны, свидетельствуют 
о том, что большой объем галактического диска заполнен горячим газом 
низкой плотности. О том, каково происхождение этого газа, мы будем 
говорить в гл. IV. А пока воспользуемся данными Мак Ки, Острайкера 
(1977) и Майерса (1978), согласно которым температура Т, плотность п 
и коэффициент скважности (доля объема) / ’’горячего”, ’’теплого” и ’’хо¬ 
лодного” газа в галактическом диске равны соответственно: ( Т г ,п г , / г ) = 
= (5 -10* К, (3-15) • ІО" 3 см" 3 , 0,5-0,8); (Т т , п т , / т ) = ((5-8) ■ ІО 3 К. 
0,2-0,5 см" 3 , 0,2-0,5); (Г х , и х , / х ) = (100 К, 10-50 см" 3 . 0,02) и гра¬ 
ница между ними резкая. Все яркие оптические остатки сверхновых лока¬ 
лизованы в теплой или холодной компонентах газа Галактики. Существо¬ 
вание значительного объема галактического диска, заполненного горячим 
газом низкой плотности, влияет на оценку т методом подсчета нетепловых 
радиоисточников из-за эффектов селекции двух типов. Первый связан 
с тем, что остатки сверхновых в ішотной среде дольше живут, так как в 
рамках адиабатической модели (8.2) t(D) « n l J 2 . Учитывая резкое де¬ 
ление газа в Галактике на плотные и разреженные области, имеем вместо 
(10.1) следующее соотношение между числом радиоизлучающих остатков 
и частотой вспышек: 


N(<D) = 


^т(Д)Л , 'г(Д)/ г 


( 10 . 2 ) 


где / х>г — соответственно возраст остатка диаметром D в теплой и горячей 
компонентах диска. Остатки, локализованные в холодной компоненте, 
можно в первом приближении не учитывать из-за ничтожного объема хо¬ 
лодных областей по сравнению с горячими и теплыми. Соотношение (10.2) 
справедливо при постоянной плотности и частоте вспышек в галактическом 
диске и при условии, что характерный размер горячих и теплых областей 
больше размера остатков. 

Воспользуемся каталогом Милна (1979а), содержащим 125 галакти¬ 
ческих остатков сверхновых. В области с гелиоцентрическим радиусом 
г < 5 кпк, составляющей 0,1 объема галактического диска, для которой 
каталог является полным, содержится /Ѵ(< 30) = 25 источников диамет¬ 
ром меньше 30 пк; во всей Галактике соответственно УѴ(<30) 45 250. 
Полагая Е 0 = 4 • ІО 50 эрг и определяя / г>т из соотношений (8.2), находим 
для приведенных выше плотности и объемной скважности горячего и теп¬ 
лого газа т = 15—20 лет, если сверхновые распределены в Галактике равно¬ 
мерно. Вспышки II типа генетически связаны с плотными газопылевыми 
комплексами, поскольку массивные предсверхновые не успевают за время 
жизни ІО 6 -ІО 7 лет далеко уйти из области звездообразования. Поэтому 
указанный эффект наблюдательной селекции относится главным образом 
к сверхновым I типа и оценка т является нижней границей. 
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Второй эффект, влияющий на оценку т по числу радиоисточников, 
заключается в том, что остатки одинакового размера в среде низкой плот¬ 
ности имеют меньшую радиояркость, чем в более плотных областях. Дейст¬ 
вительно, синхротронное излучение молодых остатков, связанное с пуль¬ 
саром в плерионах или с усилением поля и ускорением релятивистских 
частиц на фронте ударной волны в оболочечных остатках, растет в течение 
первых t ~ 300 лет и быстро ослабевает при расширении остатка после 
г ІО 3 лет (см. § 9). При этом падение яркости из-за адиабатического 
охлаждения зависит только от размера облака плазмы. Последующий вклад 
синхротронного излучения межзвездного магнитного поля с релятивистски¬ 
ми частицами определяется плотностью сгребаемого межзвездного газа. 
Легко убедиться, что синхротронное радиоизлучение сжатого межзвездного 
магнитного поля еще несущественно в остатках диаметром меньше 30 пк, 
локализованных в горячей компоненте газового диска Галактики. По¬ 
скольку масса нагребенного межзвездного газа в этих остатках не пре¬ 
вышает 2—3 М®, оболочка еще не затормозилась и скорость ударной вол¬ 
ны в межоблачной среде близка к начальной скорости выброса ѵ 0 = 
= (5-10) -ІО 3 км ■ с" 1 . Время высвечивания такой волны в плотных 
сгустках газа и 0 10 см -3 составляет около ІО 5 лет, что значительно пре¬ 
вышает возраст остатка диаметром D < 30 пк в горячей среде: / г = R/v 

2 • ІО 3 лет. В оболочках того же размера, локализованных в теплой или 
холодной компонентах межзвездной среды, условие / В ысв < f T ,x выпол¬ 
няется для плотности »о ^3 1—3 см -3 и излучение сжатого межзвездного 
магнитного поля за фронтом волны высвечивания в плотных облаках 
уже дает заметный вклад в радиоэмиссию (см. § 9). 

Этот второй эффект, связанный с более низкой радиояркостью остат¬ 
ков в горячей разреженной среде, существенно меняет частоту вспышек, 
найденную по подсчету числа радиоисточников, но его трудно учесть кор¬ 
ректно. Действительно, этот эффект прежде всего завышает линейные 
размеры остатков в горячей среде, оцениваемые по их поверхностной 
радиояркости, и соответственно занижает N(<D). В предельном случае, 
когда радиоостатки размером D < 30 пк в горячей среде вообще оказы¬ 
ваются ниже порога обнаружимости, находим, отбрасывая второе сла¬ 
гаемое в соотношении (10.2) : т ^5—15 лет. 

Старые остатки, локализованные в горячей компоненте газа галакти¬ 
ческого диска, ’’пропадают” для радионаблюдений на время. На более 
поздней стадии расширения, когда масса нагребенного межзвездного 
газа достигает ІО 2 —ІО 3 М а , становится эффективным синхротронное 
излучение сгребенного межзвездного магнитного поля с релятивистскими 
частицами сначала за фронтом волны высвечивания в облачной, а затем 
в межоблачной среде. Простые оценки показывают, что в среде с плот¬ 
ностью п 0 0,01 см -3 диаметр соответствующих остатков составляет 
200-300 пк. Наблюдаются ли подобные объекты в Галактике? Можно 
думать, что таковыми являются крупномасштабные Петли галактического 
радиоизлучения: Петля I, II, III й IV (Лозинская, 1979а). 

На заре радиоастрономии, когда строились первые карты радиоизлуче¬ 
ния Млечного Пути с низким угловым разрешением, был обнаружен Север¬ 
ный полярный отрог — протяженный выступ в системе радиоизофот в об¬ 
ласти / = 30°, по размеру и яркости сравнимый с изображением Галактики. 
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Дальнейшие исследования показали, что это не уникальное явление. Ока¬ 
залось, что Северный полярный отрог является наиболее яркой частью ма¬ 
лого круга на небесной сфере диаметром около 116° и толщиной око¬ 
ло 10°, получившего название Петля I. В системе галактических изофот 
были выявлены еще три сходные кольцевые крупномасштабные струк¬ 
туры: Петля II (Арка Кита), Петля Ш и менее отчетливо — Петля IV, рас¬ 
положенная внутри Петли I (см. рис. 61). Их угловой размер составляет 
соответственно: 91 ± 4°, 65 ± 3° и 40 ± 2° (Берхьюзен, 1973). Радиоизлу¬ 
чение Петель имеет синхротронную природу, о чем свидетельствуют спектр 
(а = 0,5—0,7) и сильная линейная поляризация. 

Отождествление Петель со старыми остатками вспышек сверхновых, 
близкими и потому имеющими большой угловой размер, было предло¬ 
жено еще в 1960 г. (Хэнбери Браун и др., 1960). Альтернативные гипо¬ 
тезы связывают их с крупномасштабными структурами галактического 
магнитного поля, вызванными, например, прохождением спиральных 
волн плотности (Софуе и др., 1974; Софуе, 1976 и ссылки там). 

Одним из основных критериев, позволяющих судить о природе Петель, 
является их расстояние и истинный линейный размер. Первая оценка рас¬ 
стояния до Петли I сделана Лозинской (1964). Сравнение яркости непре¬ 
рывного радиоизлучения Северного полярного отрога с яркостью галакти¬ 
ческого радиоизлучения в линии 21 см на разных лучевых скоростях позво¬ 
лило выяснить, что вдоль линии максимальной яркости Петли I наблюда¬ 
ется дефицит нейтрального водорода с малыми лучевыми скоростями. 
Нейтральный газ сосредоточен на периферии Петли I. Это позволило сде¬ 
лать вывод о физической связи Петли I с близким околосолнечным водо¬ 
родом на большой высоте над плоскостью Галактики, что дает расстояние, 
сравнимое с толщиной газового ідаска, т.е. около 100—200 пк. Позднее 
были подтверждены и обнаруженная нами связь отрога с нейтральным 
околосолнечным водородом и оценка расстояния. Оказалось, что Петля I 
окружена снаружи нп расстоянии около 5° оболочкой нейтрального водо¬ 
рода с плотностью около 2 см -3 , расширяющейся со скоростью около 
3 км • с -1 (Хейлес и др., 1980) . Сравнение поляризации света звезд фона 
в направлении Петли I с направлением вектора поляризации ее синхро¬ 
тронною радиоизлучения дает расстояние около 100 пк (Спулстра, 
1972). 

Еще одна оценка расстояния до Петли I следует из анализа ее рентгенов¬ 
ского излучения. Само по себе обнаружение мягкого рентгеновского из¬ 
лучения является важным аргументом в пользу идентификации Петель с 
остатками сверхновых (см. Шкловский, Шеффер (1971)). Во внутренней 
области Петли I найден протяженный источник мягкого рентгеновского 
излучения. Спектр его соответствует температуре Т е « (3—4) ІО 6 К, 
плотность излучающей плазмы равна примерно 0,01—0,02 см -3 (Хайакава 
и др., 1978; Айвен, 1980; Шноппер и др., 1982). А тот факт, что рентге¬ 
новское излучение от Петли I не поглощается в плотном облаке р Oph, 
означает, что Петля расположена ближе облака, т.е. не далее 160—200 пк 
(Давелаар и др., 1980). Отметим сразу, что уярчение мягкого рентгенов¬ 
ского излучения наблюдается и в области Петли И. 

Спулстра (1972) нашел, что расстояние до Петель И, III и IV равно 
175 ± 65, 200 ± 65, 210 ± 75 пк, сравнивая наблюдаемое радиальное рас- 
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пределение радиояркости с расчетным для сгребенного в оболочку меж¬ 
звездного магнитного поля с релятивистскими частицами. Впрочем, его 
оценки неинтересны, поскольку заранее предполагают определенную ’’тео¬ 
ретическую” модель Петель. 

Расстояние до Петли II по наблюдениям в линии 21 см соответствует 
100 пк (Джонсон, 1978); по линиям межзвездного поглощения в спектре 
звезд фона Бейтс и др. (1983) нашли расстояние не менее 30 пк и не более 
700 пк и скорость расширения около 100 км ■ с _І . 

Наиболее вероятные линейные размеры Петель I, II, III и IV равны со¬ 
ответственно 230, 170, 200 и 210 пк с возможной погрешностью ±50%. 

Каковы основные аргументы против идентификации Петель с остат¬ 
ками сверхновых? Во-первых — аномально большой размер. ’’Нормаль¬ 
ные” остатки вспышек сверхновых в нашей и других галактиках дисси- 
пируют в межзвездной среде, достигая размера 50—100 пк (см. § 8). Со- 
фуе и др. (1974) отмечают также провал в распределении радиоостатков 
по угловым размерам от ’’нормальных” объектов диаметром менее 5° 
до образований размером более 40°, к которым относятся и Петли. 

Во-вторых, отсутствие оптических туманностей, являющихся непре¬ 
менным атрибутом старых остатков сверхновых. Очень слабая тонко¬ 
волокнистая туманность отождествлена лишь с Петлей II. Джонсон (1978) 
получил уникальные ’’глубокие” фотографии области и выявил много 
слабых тонких и диффузных оптических волокон (см. также ссыпки в 
этой работе). Скорость расширения системы оптических волокон и обла¬ 
ков HI, связанных с Петлей II, составляет около 13 км с" 1 . Возможно, 
очень слабая диффузная эмиссия в линии Н а наблюдается и в области 
Петли III (Эллиот, 1970). 

В-третьих, противоречие между низкой скоростью разлета оболочки HI 
в Петле I, характерной для поздней стадии эволюции остатка, и высокой 
температурой излучающей в рентгене плазмы, типичной для адиабатической 
стадии. Радиальное распределение яркости рентгеновского излучения Пет¬ 
ли I также характеризует адиабатическую, а не радиативную стадию разви¬ 
тия остатка (Давелаар и др., 1980). Объяснить это разногласие пытались 
повторным нагреванием старого (f * 2 • ІО 6 лет) медленно расширяющего¬ 
ся остатка новой вспышкой (Боркен, Айвен, 1977; Хейлес и др., 1980) 
или аномально энергичной одиночной вспышкой с характерной началь¬ 
ной энергией /Г 0 ' = 1 0 s 2 — 10 s 4 эрг (Хайакава и др., 1977). 

Все перечисленные трудности снимаются, если мы предположим, что 
Петли I—IV являются остатками сверхновых, вспыхнувших в горячей 
компоненте газового диска Галактики. Действительно, мы убедились выше, 
что размер старого остатка, интенсивно излучающего в радиодиапазоне 
в среде с плотностью около 0,01 см -3 , должен быть именно таким, каков 
размер Петель. Более того, поскольку граница между горячей и теплой 
компонентами межзвездной среды резкая, наблюдаемый провал в рас¬ 
пределении остатков по размерам между ’’нормальными” объектами в 
теплой среде и протяженными оболочками в горячей среде как раз дол¬ 
жен существовать! 

Предположение о локализации Петель в разреженной среде объясняет 
и слабость их оптической эмиссии. В рамках модели, рассмотренной в § 7, 
отсутствие ярких оптических волокон связано с отсутствием в разрежен- 
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Рис. 62- Петля I -остаток вспышки сверх¬ 
новой в каверне, образованной ветром 
ассоциации Sco— Сеп, схема Давелаара 
идр. (1980) 


ном горячем газе плотных кон¬ 
денсаций, в которых ударная вол¬ 
на интенсивно высвечивается еще 
в адиабатической стадии расши¬ 
рения. 

Наконец, противоречие между 
низкой скоростью разлета оболоч¬ 
ки HI и высокой температурой 
плазмы внутри Петли I объяс¬ 
няется тем, что нейтральная обо¬ 
лочка просто может быть не свя¬ 
зана со вспышкой сверхновой, а выметена ветром ОВ-ассоциации Скорпио- 
на-Центавра (Давелаар и др., 1980). Общая схема области, включающей 
Петлю I, образованную звездным ветром каверну, ограниченную оболочкой 
нейтрального газа, и разреженную околосолнечную область, показана на 
рис. 62. В этом случае низкая плотность невозмущенного газа в окрестнос¬ 
ти Петли I естественно объясняется тем, что вспышка произошла в каверне, 
выметенной ветром звезд ассоциации. (Подобные образования рассматри¬ 
ваются в гл. IV.) 

Мы показали выше на рис. 58, что Петли I— IV хорошо ложатся на про¬ 
должение 2(2?)-зависимости, проведенной по галактическим остаткам 
сверхновых (без учета Петель!). В § 8 мы убедились в том, что Петля I 
является ’’нормальным” остатком сверхновой, лежащим в средней части 
эволюционной последовательности, показанной на рис. 50, если учесть 
аномально низкую плотность невозмущенного межзвездного газа, опре¬ 
деляемую рентгеновской светимостью остатка. Это еще два независимых 
аргумента, позволяющие считать Петли I—IV старыми остатками сверхно¬ 
вых в разреженном горячем газе. Подчеркнем, что в рамках такой ин¬ 
терпретации Петли, несмотря на аномально большой размер, отнюдь не яв¬ 
ляются самыми старыми остатками сверхновых. Наоборот, в эволюцион¬ 
ном смысле это сравнительно молодые объекты в начале адиабатической 
стадии, поскольку условие Л2 сгребенная « Л/ В ыб Р ошенная достигается в 
разреженной среде лишь при большом радиусе оболочки, R ^ 100 пк. 

Следует еще отметить, что современные радиоизображения Млечного 
Пути обнаруживают большое число выбросов — отрогов в системе изофот 
меньшего масштаба. Мы не утверждаем, что все они связаны со вспышками 
сверхновых. Образование подобных отрогов, направленных перпендику¬ 
лярно плоскости Галактики, может объясняться, например, выбросами 
магнитного поля с релятивистскими частицами в области спиральных 
волн плотности (Софуе, 1973). 

Наше предположение о том, что Петли I—IV являются остатками сверх¬ 
новых в разреженной среде, позволяет получить еще одну оценку частоты 
вспышек галактических сверхновых из соотношения (10.2). Расстояние 
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и размер Петель приведены выше. Принимая эти значения, мы видим, что 
на расстоянии не более 200—250 пк, т.е. в объеме, составляющем 1,6 • 10 -4 
объема галактического диска, находятся четыре остатка диаметром 
D < 250 пк. Возраст этих объектов в рамках адиабатической модели при 
«о = 0,01 см -3 , Е 0 = 4 • ІО 50 эрг составляет ~4 • іО 5 лет. Полагая объем¬ 
ный коэффициент скважности горячего газа в галактическом диске / г = 
= 0,5-0,8, находим из соотношения (10.2) интервал между вспышками 
т ~ 8-13 лет по наблюдениям остатков в горячей компоненте галакти¬ 
ческого диска. Поскольку эта оценка получена по числу остатков в ничтож¬ 
ной части объема Галактики, она мало достоверна и носит чисто иллюстра¬ 
тивный характер. Тем не менее, как видим, оценки интервала между 
вспышками по подсчету числа остатков в плотной и разреженной компо¬ 
нентах межзвездного газа согласуются. 

Все сказанное выше справедливо лишь при условии, что остатки вспы¬ 
шек сверхновых представляют собой однородную группу объектов. По¬ 
следнее заведомо неверно, поскольку существуют два типа радиоостатков: 
плерионы и оболочечные. Однако приведенные оценки существенно не из¬ 
менятся, если частота образования, время жизни, закон изменения ра¬ 
диуса со временем и начальная энергия плерионов и оболочечных остатков 
различаются не сильно. 

Согласно данным гл. I, плерионы образуются при вспышках СН II, а обо¬ 
лочки — при вспышках СН 1 и в объектах, подобных Кассиопее А. Их часто¬ 
та, определяемая внегалактическими сверхновыми и историческими 
вспышками в Галактике, различается не сильно, и начальная энергия вы¬ 
брошенного вещества во всех этих случаях примерно одинакова. 

В предыдущем параграфе мы показали, что плерионы не являются 
короткоживущими объектами, но превращаются сначала в комбинирован¬ 
ные, а затем в оболочечные остатки. Это означает, во-первых, что время 
жизни остатков двух типов одинаково, и, во-вторых, что плерионы авто¬ 
матически учитываются при подсчете числа радиоостатков с диаметром, 
меньше данного. Время формирования плериона и оболочечного остатка 
примерно одинаково, после чего оба уменьшают яркость вследствии адиа¬ 
батического расширения. Таким образом плерионы в горячей разреженной 
среде, так же как и оболочечные остатки, ’’исчезают”, становясь недоступ¬ 
ными для наблюдений в радиодиапазоне на продолжительное время, - до 
тех пор, пока не начинает излучать межзвездное магнитное поле с реля¬ 
тивистскими частицами. 

Еще одно необходимое условие справедливости нашей оценки интер¬ 
вала между вспышками — применимость адиабатического закона рас¬ 
ширения остатка. Мы приняли его на основании эмпирической эволюцион¬ 
ной последовательности — зависимости скорости расширения от радиуса 
ударной волны (см. § 8). Подсчет числа остатков с диаметром меньше 
данного позволяет независимо проконтролировать применимость адиаба¬ 
тической стадии расширения к большинству остатков сверхновых. Наибо¬ 
лее интересны подсчеты такого рода в близких галактиках, особенно в 
ориентированном плашмя Большом Магеллановом Облаке, поскольку 
в этом случае они не искажены ошибками оценки расстояния до инди¬ 
видуальных остатков. По последним данным для Магеллановых Облаков 
Миллс и др. (1984) нашли N(<D) « D 1 ’ 2 вместо ожидаемой зависимости 
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N(D) ol D 2 ’ 5 для радиоостатков в адиабатической стадии развития. Най¬ 
денный более плоский вид кривой N(<D) свидетельствует, что остатки 
расширяются быстрее, чем по адиабатическому закону (8.2), в течение 
длительного периода своей жизни. Возможно, это связано с продолжи¬ 
тельной стадией расширения с испарением (см. § 8). Не исключено также, 
что достаточно длительной является стадия свободного разлета, если боль¬ 
шинство сверхновых в Малом Магеллановом Облаке вспыхнули в раз¬ 
реженной среде. Наконец, существует тривиальная возможность - непра¬ 
вильный учет эффектов селекции наблюдений, искажающих видимое 
распределение N(<D). По мнению Худжеса и др. (1984а) корректное 
исправление наблюдательной селекции позволяет согласовать результаты 
подсчета N(<D ) в БМО с предположением об адиабатической стадии рас¬ 
ширения. 

Со всеми сделанными выше оговорками следует признать, что про¬ 
веденная коррекция оценки частоты вспышек сверхновых в Галактике 
по числу радиоисточников, безусловно, является грубой. Тем не менее 
учет большого объема галактического диска, занятого горячим разре¬ 
женным газом, заставляет уменьшить интервал между вспышками, опре¬ 
деляемый по подсчету радиоостатков, примерно вдвое. 

Найденное выше значение т 15-20 лет согласуется с оценкой частоты 
вспышек по историческим сверхновым и с современными представлениями 
о частоте рождения пульсаров (r psR «s 30 лет), если учесть, что пульсары 
образуются только при вспышках СН II. составляющих не более 50% 
сверхновых в Галактике. 

Почему же при такой высокой частоте вспышек в Галактике не наблю¬ 
далось сверхновых уже около 380 лет? Пока мы говорим об обнаружении 
исторических сверхновых невооруженным глазом, т.е. с предельного рас¬ 
стояния не более 5-6 пк, отсутствие сверхновых может быть статисти¬ 
ческой флуктуацией. П, і пуассоновском распределении числа событий, 
учитывающем случайное распределение сверхновых в пространстве и вре¬ 
мени, вероятность наблюдать к сверхновых за время t при средней плот¬ 
ности ѵ = 1/т равна Р{к, t) = e~ vt (vt) k /k\ При т 0 ,і = 150-200 лет для 
области г < 5 кпк, составляющей 0,1 часть объема галактического диска, 
вероятность наблюдать 0, 1 и 2 вспышки за 380 лет равна соответственно 
8—15, 20—28 и 25—27%, не считая слабых вспышек, подобных Кассио¬ 
пее А. Это означает, что отсутствие наблюдаемых сверхновых в Галактике 
в течение четырех веков не сильно противоречит оценке интервала между 
вспышками по подсчету числа радиоостатков, но очередной сверхновой 
давно пора появиться на нашем небе! (Численный эксперимент Кларка 
и др. (1981), моделирующий наблюдения сверхновых в Галактике нево¬ 
оруженным глазом, в точности ’’повторил” историческую ситуацию. Два 
ряда случайных чисел продставляли полярные координаты ’’сверхновых” 
в галактическом диске радиусом 16 кпк, равномерно распределенных по 
времени с частотой 1 СН за 20 лет, для периода ’’наблюдений” 1,8 • 10 5 лет. 
Число обнаружимых, т.е. попавших в пределы г < 6 кпк, сверхновых 
менялось в интервале 2—15 СН за ІО 3 лет со средним значением 6—8 СН 
за тысячелетие.) 

Вооруженность современных наблюдателей позволяет надеяться на 
резкое увеличение числа обнаруживаемых сверхновых в ближайшем бу- 



дущем. Так, например, если в исторических хрониках безусловно поте¬ 
ряны сверхновые, вспыхнувшие в плотных облаках, сейчас их обнару¬ 
жение возможно методами инфракрасной астрономии. Сверхновая в об¬ 
лаке с характерной плотностью « н «ІО 5 см -3 должна дать короткий 
всплеск в далекой инфракрасной области, соответствующий светимости 
(2-3)- 10® А ®, в течение первых нескольких лет после вспышки и, вто¬ 
ричный более продолжительный всплеск (около ІО 7 /-®), - в момент 
формирования оболочки, т.е. примерно через 20 лет после вспышки 
(Шулл, 1980). Это излучение может быть зафиксировано современными 
инфракрасными телескопами с расстояния 1 Мпк. Таким образом, и вне¬ 
галактический патруль и, что особенно интересно, патруль галактичес¬ 
ких молекулярных облаков в дальней инфракрасной области может про¬ 
яснить картину. Как стало ясно в последние годы (см. § 1), перспективны 
радионаблюдения сверхновых обоих типов, не отягощенные межзвездным 
поглощением. Однако пока такие наблюдения не носят характер система¬ 
тического патрулирования, и трудно сказать, какова сегодня полнота 
наблюдений галактических сверхновых в радио- и инфракрасном диапазо¬ 
нах. Вероятно, уже не в столь далеком будущем окажутся возможными 
поиски источников гравитационного излучения, 7-излучения с энергией 
Е ^ 100 МэВ, нейтринного излучения в диапазоне Е « 10-20 ГэВ и 
Е ^ 100 ГэВ, знаменующих вспышку сверхновой (Березинский и др., 
1984). 

ДОБАВЛЕНИЕ В КОРРЕКТУРЕ 

1. Поиски остатков недавних сверхновых в радиодиапазоне уже увенча¬ 
лись успехом. Найден плерион G54.09+0.24 не старше 1000 лет и оболоч¬ 
ка G70.68+1.20, образованная сверхновой, вспыхнувшей около 100 лет 
назад (Райх и др., 1985). 

2. Сильная зависимость теоретических моделей эволюции плериона от 
плохо известных параметров требует чисто наблюдательного подхода, но 
эмпирические зависимости радио- и рентгеновской светимости плериона 
(или их отношения) от размера или возраста не позволяют выявить эволю¬ 
ционную последовательность, см. например (Вилсон, 1986). Мы показали 
(Лозинская, 1986), что хорошим индикатором эволюционного возраста 
плериона является параметр Lt/V, характеризующий среднюю объемную 
плотность энергии, инжектируемой пульсаром. Это позволяет рассматри¬ 
вать четыре известных сегодня остатка с пульсарами как единую эволюци¬ 
онную последовательность сходных объектов. По данным табл. 8 найдена 
эволюционная зависимость /, 0і2 -4 кэв = 2 • 10 44 (/,г/Г)°’ 95±о ’ 15 эрг с -1 . 
(Интегральная синхротронная светимость плериона является более репре¬ 
зентативной характеристикой, но она пока хорошо известна лишь для двух 
объектов.) 



ГЛАВА III 


ВЗАИМОДЕЙСТВИЕ ЗВЕЗДНОГО ВЕТРА С МЕЖЗВЕЗДНЫМ ГАЗОМ 


Если изучение сверхновых имеет более чем вековую историю, то звезд¬ 
ный ветер и его влияние на межзвездную среду начали исследоваться не¬ 
давно. Ветер звезд ранних спектральных классов был открыт Мортоном 
в 1967 г., последующие наблюдения подтвердили, что все звезды высокой 
светимости более ранних классов, чем В2, характеризуются сильным исте¬ 
чением вещества (см. Сноу, Мортон, 1976 и ссылки там). Эффект звездно¬ 
го ветра сразу был взят на вооружение для объяснения ряда кинемати¬ 
ческих и морфологических особенностей областей НИ и планетарных 
туманностей и широко дискутировался на XXXIV съезде Международного 
астрономического союза в 1968 г. Б.А. Воронцов-Вельяминов и Мэтьюс 
связали с действием звездного ветра тонковолокнистую структуру неко¬ 
торых планетарных туманностей. Менон в дискуссии на съезде объяснил 
влиянием ветра сверхзвуковые скорости движения газа в ’’нормальных” 
областях НИ, обнаруженные незадолго до этого П.В. Щегловыми Р.Е. Герш- 
бергом; идея получила исчерпывающее развитие в серии последующих 
работ С.Б. Пикельнера. 

За истекшие два десятилетия были найдены многочисленные наблюда¬ 
тельные проявления действия звездного ветра на окружающий межзвезд¬ 
ный газ и одновременна развивалась стройная теория этого явления. Се¬ 
годня ясно, что истечение вещества существенным образом определяет 
эволюцию массивных звезд (в том числе и конечный ее этап - вспышку 
сверхновой). Это отдельная большая проблема, которой мы не будем 
здесь касаться. 

О взаимодействии расширяющейся оболочки сверхновой с ветром 
предсверхновой мы много говорили в предыдущих главах. В настоящей 
главе рассматривается взаимодействие звездного ветра с межзвездным 
газом. В § 11 дана краткая сводка параметров и механизмов истечения 
звезд разных спектральных классов и очерчен круг явлений, физика ко¬ 
торых существенно определяется звездным ветром. Современные теоре¬ 
тические представления о процессе взаимодействия ветра с газом меж¬ 
звездной среды изложены в §12. В §13, 14 и 15 анализируется новый 
класс эмиссионных туманностей — кольцевые туманности вокруг источ¬ 
ников наиболее сильного звездного ветра — звезд Вольфа—Райе (WR) 
и Of. Мы убедимся на примере этих туманностей в следующих обстоятель¬ 
ствах. Во-первых, звездный ветер — не единственная причина формиро¬ 
вания оболочечных областей НІІ вокруг О-звезд, возможно также обра¬ 
зование кольцевых туманностей в результате сброса оболочки или в про¬ 
цессе эволюции области НІІ с учетом фо то ио ни Зацио иного испарения мел- 
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комасштабных облачков. Скорее всего, наблюдаемые кольцевые туман¬ 
ности являются следствием комплексного действия нескольких процессов, 
и исследование кинематических и физических условий в оболочках по¬ 
зволяет выявить главный. Во-вторых, мы увидим, что сильный звездный 
ветер определяет физическое состояние близлежащей среды в той же сте¬ 
пени и сходным образом, что и мгновенный выброс вещества при вспышке 
сверхновой. 

§ 11. ЗВЕЗДНЫЙ ВЕТЕР 

Прежде чем перейти к анализу действия ветра на межзвездный газ, 
остановимся кратко на методах оценки темпа истечения М и скорости 
ветра Vоо . О том, что некоторые звезды теряют вещество, известно уже 
давно. Еще в 1926 г. Милн предсказал возможность потери массы из-за 
ускорения давлением излучения в линиях, а в 1929 г. Билс объяс¬ 
нил специфическую форму линий в спектре PCyg и ряда здезд WR 
(эмиссия с абсорбционной деталью в синем крыле) резонанс¬ 
ным рассеянием в истекающей атмосфере. Наблюдения в видимой области 
спектра выявили истечение вещества в звездах WR, Of и сверхгигантах 
типа f Огі, f Pup. Новая эра в исследовании звездного ветра была начата 
внеатмосферными наблюдениями ультрафиолетовых спектров звезд. 
Первые же измерения показали, что резонансные линии S1IV (1394-1403 А) 
и СІѴ (1548—1551 А) в спектрах ряда О-звезд в области Ориона имеют 
профиль, характерный для PCyg, а скорость истечения, определяемая по 
синей границе абсорбционной детали, втрое превышает параболическую. 
Богатый наблюдательный материал - спектры многих десятков звезд 
ранних спектральных классов — получен с борта орбитальной обсерва¬ 
тории ’’Коперник” (ОАО-3) и специализированной обсерватории ШЕ 
(см. обзор Конти, 1978). Яркие эмиссионные линии: резонансные — SilV, 
СІѴ и NV 1240 А, субординатные - ОІѴ 1342 А, ОѴ 1371 А, NIV 1579 А - 
надежно выявляют характерную форму типа PCyg -По границе абсорбции 
в профилях этих линий определена скорость звездного ветра u», представ¬ 
ленная в табл. 18. Различия индивидуальных оценок, сделанных по разным 
линиям в спектре одной звезды, не превышают 30—50%. 

Наблюдательная оценка темпа потери массы М гораздо сложнее. Во¬ 
обще говоря, интенсивность истечения может быть определена по тем же 
резонансным линиям из соотношения 

М = 4nR 2 p(R)v(R), (11.1) 

где p(R ) — плотность ии(Л) — скорость ветра на расстоянии R от центра 
звезды. Изменение скорости с расстоянием дают наблюдения линий разных 
элементов, но закон изменения плотности с расстоянием не определяется 
непосредственно путем наблюдений, а требует задания модели атмосферы 
звезды, химического состава и степени ионизации,т.е. зависит от большого 
числа плохо известных параметров. 

Более надежный метод оценки М основан на наблюдениях свободно¬ 
свободного излучения истекающей атмосферы в инфракрасном и радио- 
диапазоне,' где поглощение велико и слой, соответствующий оптической 
толще г= 1, лежит в области ветра. В инфракрасной области излучающая 
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Таблица 18 

Темп истечения звезд разных классов 


Звезда 

Спектральный 

lg М, М в /год 

и ~, 'О 3 км / £ 

Автор 

HD 50896 

WN5 

-4,39 

2,6 

1 

HD 192163 

WN6 

-4,70 

2 

1; 5 

HD 191765 

WN6 

-4,42 

2,3 

1 

HD 92740 

WN7 

-4,40 

2,1 

1 

ВАС 209 

WN8 

-4,66 

(1,5) 

1 

HD 165763 

WC5 

-4,22 

3.9 

1 

HD 192103 

WC8 

-4,49 

1,8 

1 

9 Sgr 

04 f 

-4,60 

3,4 

2 

f Pup 

04 f 

-5,45 

2,7 

2 

X Сер 

Об ef 

< -5,12;-5,4 

2,6 

2; 3; И 

HD 151804 

08 If 

-5,03 

1,7 

2 

а Саш 

09,5 I 

-5,46 

1,9 

2 

е Огі 

ВО Іа 

-5,50 

2,0 

2 

HD 56925 

WN5 

-5,7 ^-7,7 

2,5 

6 

HD 89358 

WN5 

-6,47 

3,5 

7 

HD 148937 

06f 

-7,0 

2,6 

8 

BD + 60° 2522 

06,5 IHf 

-6,0 * -7.0 

1,8 

9 

68 Cyg 

07,5 IHf 

-5,5 

3 

10 

p Leo 

B1 lab 

-5,72 

1,6 

2 

X 1 Ori 

B2 la 

-6,36 

1,1 

2 

rjCMa 

B5 la 

-6,12 

0,5 

2 

M Sgl 

B8 la 

-5,62 

0.5 

2 

HD 152408 

08 If 

-5,0 

1,8 

3 

HD 163758 

06,5 Iaf 

-5,2 

2,6 

3 

HD 101413 

08 V 

-6,9 

2,9 

3 

HD 54662 

07 III 

-6.7 

2,5 

3 

HD 42088 

06,5 V 

-6,9 

2,6 

3 

9 Sge 

08 If 

-5,2 

2,2 

3 

HDE 303308 

03 Vf 

-5,6 

3,4 

3 


M5 II-III 

-8,7 -г- -9,2 

0,01 

4 

a Boo 

K2 IIIp 

-10.1 

0,04 

.4 

(3 Gem 

КО III 

-9,9 

0,04 

4 

M UMa 

MO III 

< -9,8 

0,015 

4 

0Cru 

G5 III 

< -9,3 

0,05 

4 

мСер 

М2 la 

< -7,5 

0,02 

4 

Автор: 1 - Барлоу и др. (1981; 

I; 2 - Касинелли і 

н др. (1981); 3- 

Гармани и др. 

(1981); 4 - Др 

"к, Лински (1983); 5 - Диккел и др. (1980); 6 - Шнепс и др. (1981); 

7 - Джонсон (1982а); 8 - Брувейлер и др. (1981); 9 - Джонсон (19826); 10 - Ку- 
маридр. (1983); Абботи др., 1984. 


поверхность т= 1 расположена глубже, скорость ее известна плохо и оп¬ 
ределенный вклад - 10-15% потока - дает излучение звезды. В радио¬ 
диапазоне излучает ветер далеко от поверхности звезды, где скорость 
постоянна и достигает значения , определяемого по синей границе аб¬ 
сорбционных деталей ультрафиолетовых линий. Темп потери массы по 


13. Т.А. Лозинская 
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потоку радиоизлучения S„ равен 


M = 2,5 • ІО' 6 / ? |0ГГ Л (—5—) (—з—- -) Х 

\ мЯн / \10 4 К/ \ ІО 3 км с-'/ 

\ КПК / \ 10 ГГц / 


U e Z-°' 5 М'І год, 


где г - расстояние до^езды, д е — средняя атомная масса на электрон, 
Д е = £ Ximjl'ZXjZi ; Z - средний заряд Z = 2A',-Z?/2A r ,Z/ (см. Фейли, 

Панагиа, 1982). Наибольшая неопределенность здесь связана с заданием 
д е и Z, т.е. химического состава и состояния ионизации плазмы ветра, а 
также расстояния до звезды. Последнее хуже всего известно для звезд 
WR, но и для них оценки М по линиям оптического и ультрафиолетового 
спектра, по потоку радио- и инфракрасного излучения различаются не 
более чем в два—три раза, причем радиоданные наиболее надежны. (Впро¬ 
чем, последнее утверждение еще подвергается сомнениям - (см. Андер¬ 
хилл, 1984). Особенно перспективны комплексные наблюдения на несколь¬ 
ких частотах радио- и инфракрасного диапазонов. Такие наблюдения 



Рис. 63. Потеря массы звездами высокой светимости по данным Гармани и др. (1981): 
1 - звезды Of; 2 - звезды 0(f) и ОВ-звезды классов светимости I, И; 3 - звезды 
О ( (f )) и класса светимости III; 4 - звезды ОВ главной последовательности 


Рис. 64. Звезды с истечением вещества на диаграмме Герцшпрунга - Рессела (черные 
кружки). Пустыми кружками показаны звезды, не обнаружившие потери массы по 
наблюдениям ультрафиолетовых спектров (Аббот, 1982). 
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впервые провели Фейли и Панагиа (1982), которые дали полную информа¬ 
цию об истечении звезд WR: А, радиус атмосферы звезды, закон измене¬ 
ния скорости ветра с расстоянием от поверхности. 

Результаты многочисленных исследований последних лет суммиро¬ 
ваны в табл. 18 и на рис. 63 и 64. В таблице представлены темп потери 
массы и скорость ветра звезд, о которых мы будем говорить в § 13-15; 
для сравнения приводятся также данные для еще нескольких звезд раз¬ 
ных спектральных классов и классов светимости. Как видим, наиболее 
интенсивно теряют вещество звёзды WR и Of: А = 10 -5 — 10“ 4 М s /год при 
скорости ѵ оо = ІО 3 -4 -ІО 3 км-с" 1 . Все без исключения охваченные на¬ 
блюдениями О-звезды высокой светимости характеризуются истечением 
вещества. Положение звезд, у которых обнаружен звездный ветер, на 
диаграмме Герцшпрунга—Рессела показано на рис. 64; звезды Вольфа— 
Райе не отмечены, так как их положение на диаграмме неоднозначно 
(см. § 14). 

Сейчас наблюдениями охвачено около двухсот звезд в интервале све¬ 
тимости 500-5 • ІО 7 I® с темпом потери массы от ІО -9 до 10 -4 А®/год 
и скоростью ветра от 10 до 10 4 км • с' 1 . Было сделано несколько попыток 
найти эмпирическую зависимость темпа истечения от параметров звезды. 
Гармани и др. (1981) получили для О-звезд зависимость А от светимости L 
в форме 

IgA = —7,15 + 1,73 lg(L/10 s L & ) . (11.3) 

Сходная зависимость А ос (/,//, ѳ ) 1 ’ 8 найдена Абботом и др. (1980). Лэй- 
мерс (1981) и Чиози (1981) нашли эмпирическую зависимость истечения 
от светимости, радиуса R и массы звезды М, в виде А ос L 1 • 42 r°< 6 * д/-°> 9 9 
в первой работе и А ос L 0,12 R 2 ’ 5 M~ 2,5 — во второй. Сноу (1982) экстра¬ 
полировал эти зависимости на более поздние классы и сравнил их с на¬ 
блюдаемой потерей вещества в 22 В-звездах, большинство из которых 
имеет эмиссии в спектре. Оказалось, что лучше других согласуется с на¬ 
блюдениями .экстраполированное на низкую светимость соотношение 
(11.3). Наиболее богатая выборка звезд в окрестности Солнца г <2 кпк 
использована ван Барэном (1985). Для звезд, потеря массы которых 
превосходит А = 10“ 8 Д/ ѳ /год, он нашел зависимость темпа истечения и 
скорости ветра от параметров звезды в форме 

А = 2 ■ КГ 13 (L/L e ) , ' 25 Д/ѳ/год, 

In в» = -25,2+ 16,23 lg Гзф - 1,70(lg Т эф ) 2 . < И - 4 ) 

Разброс значений А для звезд одинаковой светимости достигает двух 
порядков, поэтому эмпирические соотношения такого рода могут слу¬ 
жить лишь в качестве наблюдательных тестов теории звездного ветра; 
их использование для оценки темпа истечения индивидуальной звезды 
сопряжено с большими ошибками. 

Среди массивных холодных звезд существенно истечение красных 
сверхгигантов и гигантов. Наблюдения дают для красных гигантов А =» 
= 10 -6 Д/ 0 /год при скорости ветра около 10 км - с' 1 . Мощность ветра крас¬ 
ных гигантов существенно ниже, чем у горячих массивных звезд, но плот¬ 
ность вещества ветра в окрестности звезды сравнительно велика из-за 
низкой скорости. 
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Есть наблюдательные свидетельства истечения вещества из ядер плане¬ 
тарных туманностей: наиболее интенсивно теряют вещество ядра звезд 
типа Вольфа-Райе населения II*), а также звезды О VI (WC2-WC11 по клас¬ 
сификации Хип, 1982). Ядра звезд этих классов характеризуются эффектив¬ 
ной температурой около (1 -2) • 10 5 К и массой порядка 0,5 -0,6 М ѳ ; об исте¬ 
чении говорят профиль типа Р Cyg или большая ширина линий оптического 
спектра, как в случае ядер NGC 6826 и NGC 6891. Оказалось, что звездный 
ветер ядер планетарных туманностей - широко распространенное явление. 
Наблюдения с борта специализированной обсерватории ШЕ выявили боль¬ 
шое число ультрафиолетовых линий типа PCyg, в частности линии СІѴ, 
ОІѴ, ОѴ, SilV, NIV, NV в ядрах, принадлежащих к классам WR, Of, OVI, 
с чисто непрерывным спектром, с абсорбционным спектром Об, 07, и др. 
(в общей сложности в 21 из 38 исследованных туманностей) (Хип, 1983; 
Перинотто, 1983). Скорость истечения, определяемая по абсорбционной 
границе, составляет ~ (2—3) • ІО 3 км-с" 1 , т.е. та же, что у О-звезд населе¬ 
ния I, что в 3—4 раза выше параболической скорости. Темп потери массы 
ядра в наиболее детально исследованных планетарных туманностях 
NGC 6543, NGC 2371, ІС 3568 заключен в пределах 4 - ІО' 9 -7 • ІО' 7 А/ 0 /год. 

Ветер такой мощности, как и в случае звезд I типа населения, существен¬ 
но влияет на эволюцию ядра, с одной стороны, и на морфологию, кине¬ 
матику и .спектр свечения туманности — с другой. Более того, уже через 
10—15 лет после ’’проникновения” звездного ветра в астрофизику возник 
вопрос, нужен ли вообще для образования планетарной туманности из 
красного гиганта ’’мгновенный” сброс оболочки (с характерным време¬ 
нем ІО 3 лет). Формирование планетарной туманности, вообще говоря, 
может быть результатом взаимодействия ’’медленного” ветра красного 
гиганта ( ѵ „ ~ 10 км ■ с" 1 , М 5 ■ ІО -5 Mol год) и последующего ’’быстро¬ 
го” ветра его проэволюционировавшего ядра. В этой модели быстрый 
ветер сгребает вещество медленного, образуя оболочечную структуру 
туманности (см. Квок, 1983; Каан, 1983 и ссылки там). При этом харак¬ 
терное время формирования планетарной туманности составляет не менее 
10 4 лет. Действительно, как показали наблюдения последних лет, непо¬ 
средственные предшественники маломассивных планетарных туманнос¬ 
тей — Мириды — теряют вещество с интенсивностью 7 - ІО" 7 —6 • ІО' 6 Af®/ год 
(Кнапп и др., 1982); истечение вещества предшественников планетарных 
туманностей с массивными ядрами — инфракрасных объектов высокой 
светимости — еще на порядок мощнее. Квок (1983) нашел эмпирическую 
зависимость мощности истечения звезд асимптотической ветви гигантов: 
М = ІО" 13 (LjL e ) 2 (M/Af®)' 2 МвІ год от Мирид до инфракрасных объек¬ 
тов. Такой темп потери массы достаточен для медленного истечения обо¬ 
лочки звезды с М иач < 6 Me (мы видели в § 5, что это верхний предел 
границы между начальной массой предсверхновых и предшественников 
планетарных туманностей). Но вне зависимости от того, был или не был 
быстрый сброс оболочки, анализ физических условий в планетарных ту¬ 
манностях должен учитызать как взаимодействие оболочки с веществом, 
выброшенным в форме ветра красного гиганта, так и истечение из ядра. 


*) Звезды WR населения I - массивные звезды высокой светимости, звезды 
WR населения II - маломассивные ядра планетарных туманностей. 
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Механизм истечения различен для звезд разных спектральных классов. 
Истечение из горячих массивных звезд: ОВ-сверхгигантов, WR, Of обуслов¬ 
лено главным образом давлением излучения в резонансных линиях. Уско¬ 
рение газа происходит в результате передачи момента при резонансном 
рассеянии в сильных ультрафиолетовых линиях. Интенсивность ультра¬ 
фиолетового излучения этих звезд достаточна для ускорения вещества 
протяженной атмосферы; давление излучения эффективно ускоряет газ, 
если начальная скорость его истечения уже превышает звуковую. Наблю¬ 
дения обсерватории ’’Коперник” дали результат, неожиданный с точки 
зрения модели ’’холодного” ветра, температура которого близка к эффек¬ 
тивной температуре поверхности звезды. Оказалось, что наряду с линиями 
CHI, CIV, NIII и т л. в спектре видны линии ионов высокой степени иониза¬ 
ции, таких как NV и ОѴІ, что требует специального объяснения, так как 
в модели ’’холодного” ветра количество этих ионов должно быть незначи¬ 
тельно. Поэтому было сделано несколько попыток модифицировать модель 
(см. обзор Касинелли и др., 1978а, б). Все они сводились к тому, что ниже 
области холодного ветра предполагалось существование пространственно 
отделенного от него слоя горячего коронального газа над фотосферой 
толщиной Д R 0,1 R, который может нагреваться различными звуковыми 
и магнитогидродинамическими неустойчивостями на поверхности до тем¬ 
пературы Т *3 5 • ІО 6 > Гэф. В этом случае можно надеяться обнаружить 
рентгеновскую эмиссию горячего слоя. Действительно, наблюдения 
20 сверхгигантов классов от 04f до А2 I показали, что все они являются 
источниками мягкого рентгеновского излучения: светимость О-сверх- 
гигантов превышает ІО 32 эрг • с -1 , В-сверхгигантов — не менее ІО 3 1 эрг- с -1 , 
звезд WR — от ІО 32 до - ІО 33 эрг ■ с” 1 . Но результаты рентгеновских наблю¬ 
дений плохо согласуются с моделью тонкой горячей короны между фото¬ 
сферой и холодным ветром, поскольку в спектре нет завала на низких 
энергиях, обусловленного поглощением в вышележащих слоях. Наблюде¬ 
ния звезд WR в двойных системах, в частности V 444 Cyg, позволяют лока¬ 
лизовать область горячего ветра еще точнее. Периодические изменения 
рентгеновского потока с периодом оптических затмений свидетельствуют, 
что излучает плазма, находящаяся не далее, чем на расстоянии 40/? 0 , но не 
ближе, чем ~ 10 R a , так как низкочастотный завал не наблюдается. Если 
корональный газ занимает значительный объем в истекающей атмосфере, 
его температура может быть ниже, Т «2- 10 s К. Возможно, ветер греется 
ударными волнами, вызванными турбулентностью или быстрым вращением 
у поверхности звезды: из-за падения плотности с расстоянием радиальные 
течения, начинающиеся у поверхности, ускоряются. Внешние слои ветра 
могут нагреваться до Т 2 ■ 10 5 К под действием давления излучения на 
ионы типа СШ, ускоряющего их до ~ ІО 3 км-с" 1 относительно плазмы 
ветра (Вильковиский,1981). 

Во внешней атмосфере звезд поздних классов идет нагрев газа до Т е я» 
*» 10 s К за счет развития МГД-неустойчивостей и затухания волновых 
возмущений. Из-за сравнительно небольшой силы тяжести в атмосфере 
гигантов и особенно сверхгигантов истечение начинается уже при этих 
температурах. Существенным механизмом ускорения является также 
давление излучения на пылевые частицы холодной звездной атмосферы; 
определенный вклад дают и макротурбулентные движения в хромосфере. 
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Таблица 19 
Энергетика звездного ветра 



М, 

М®/год 

км”с- 

Мощность ветра, 
эрг • с" 1 

Продолжитель- 

ра, лет 

Полная энергия 
ветра, эрг 

Размер ’’возмущен¬ 
ной” области, 

05 I 

ІО' 4 . 

3000 

3 • ІО 36 

ІО 5 

ІО 51 

10-50 

09 V 

10 е 

1000 

3 • ІО 33 

ІО 7 

ІО 4 * 

10-50 

Of, WR 

Ядра плане¬ 
тарных ту- 

5 • ІО' 5 

(2-3) • ІО 3 

10 3 7 -10 3 ' 

ІО 3 

3-10 4, -3-10 50 

10-50 

манностей 
Красные ги- 

ю- 1 

3000 

3 - ІО 3 5 

ІО 4 

9 • 10 4< 

0,1-1 

ОВ-ассоциа- 

ю - 6 

10 

ІО 35 

ІО 6 

ІО 46 

10 

Очаги звез¬ 
дообразова¬ 

ю - 4 

(2-3) - 10 э 

2•ІО 3 8 

10’ 

~6 • ІО 53 

10*-10 3 

ния 

Вспышка 

10- 2 -10- 7 

3-100 

ІО 33 -2 • ІО 36 

ІО 4 


0,1-1 

сверхновой 

М - 0,1 — 1 М.і 

~10 4 

'SNR*10 4 -10 5 


~10 51 

10—10* 



В маломассивных звездах главной последовательности, в частности у 
Солнца, источником ветра является высокотемпературный газ короны. 
Корональная температура около ІО 6 К достаточна для того, чтобы давле¬ 
ние горячего газа привело к гидродинамическому истечению. Наблюдения 
звезд главной последовательности показали, что их рентгеновская эмиссия 
коррелирует как с уровнем турбулентности, так и с эффективностью гене¬ 
рации магнитного поля на поверхности, так что, вероятно происходит зна¬ 
чительное нагревание во внутренних слоях истекающей наружу короны 
звезд классов F—G. В звездах более ранних классов, по всей видимости 
нагревается нижний слой короны, отделенный от быстро расширяющегося 
ветра. 

Таковы самые общие представления о причинах, приводящих к потере 
вещества звездами разного типа. Детальная теория звездного ветра сложна 
и до конца не разработана. Тем не менее накоплен большой чисто эмпири¬ 
ческий материал, дающий достаточно полное представление об истечении 
вещества с поверхности звезд в форме звездного ветра. 

До сих пор мы говорили о наблюдениях феномена ветра непосредственно 
в истекающих атмосферах. Гораздо шире круг явлений, связанных с дейст¬ 
вием ветра на межзвездный газ. О том, каков масштаб этих явлений, мож¬ 
но судить по ориентировочным цифрам табл. 19, где для сравнения приве¬ 
дены также данные о типичной вспышке сверхновой. Как видим, влияние 
ветра звезд ранних классов на межзвездный газ по энергетикѣ сравнимо 
с действием сверхновых, если учесть частоту вспышек и частоту рождения 
0-звезд в Галактике. В масштабе одной ОВ-ассоциации энергия ветра 
может преобладать над энергией вспышек, и отличить друг от друга протя¬ 
женные оболочки, образованные ветром ассоциации или сверхновыми, — 
дело весьма непростое (см. § 17). 

Исторически первыми наблюдениями влияния ветра на окружающую 
межзвездную среду были наблюдения сверхзвуковых движений газа в 
диффузных эмиссионных туманностях. (Это отнюдь не самый простой 
случай для построения теоретической модели взаимодействия ветра с 
межзвездным газом, но именно он положил ей начало.) Наблюдая в линии 
Н а с помощью эталона Фабри-Перо, Щеглов (1963) и Гершберг, Щеглов 
(1964) обнаружили в туманностях Ориона, NGC 6618 и NGC 6523 движе¬ 
ния газа со скоростью, достигающей нескольких десятков км • с -1 . Это 
было совершенно непонятно в свете классической теории фотоионизации и 
свечения области НИ вокруг О-звезды. Пионерские наблюдения П.В. Щег¬ 
лова и Р.Е. Гершберга были полностью подтверждены последующими 
спектральными и интерференционными измерениями. В туманности Ориона 
обнаружены скорости вплоть до 200—240 км-с ч (см. Тэйлор, Мюнч, 
1978 и ссылки там). Наблюдается расщепление линий Н а , [Nil] и [ОШ], 
соответствующее скорости в несколько десятков км с -1 , в областях НИ 
ІС 1318, NGC 7000, IC 5070 M 8, M 16, M 17, в туманностях возле т) Кшія 
и 30 Золотой Рыбы и многих других (см., например, Эллиот, Миберн, 
1975а, б; Валборн, Хессер, 1982; Гудис, Миберн, 1976; Миберн, 1977, 
1981; Эллиот и др., 1978; Канто и др., 1979). На границе плотных газо¬ 
пылевых комплексов найдены кольцевые области НН с внешней оболочкой 
нейтрального газа, расширяющиеся со скоростью^ 50 км с' 1 (Миберн, 
1979). 


199 



Выявлены новые планетарные туманности, морфология и кинематика 
которых свидетельствуют о влиянии звездного ветра ядра (см. Архипова, 
Лозинская, 19786 и ряд работ Симпозиума MAC № 103 ’’Планетарные 
туманности”). В 1965 г. был выделен новый тип эмиссионных туманнос¬ 
тей — кольцевые оболочки вокруг звезд WR (Джонсон, Хогг, 1965; Смит, 
1968, см. также § § 13, 14). Недавно выявлен столь же многочисленный 
класс кольцевых оболочек вокруг звезд Of (Лозинская, 1982, см. § 15). 
Под действием звездного ветра и кратных вспышек сверхновых обра¬ 
зуются оболочки и сверхоболочки вокруг ОВ-ассоциаций, о которых 
мы будем говорить в гл. IV. 

Стала очевидной определяющая роль сильной и нестационарной потери 
вещества в очагах звездообразования и в молодых звездах на стадии до 
главной последовательности. Взаимодействие ветра с межзвездным газом 
в областях звездообразования в плотных молекулярных облаках наиболее 
эффективно и лучше всего изучено (см. сборник под ред. Роджер, Дьюдней, 
1982 ’’Области недавнего звездообразования”). По наблюдениям в линиях 
СО, Н 2 , ОН, Н 2 0, SiO и др. здесь выявлены сверхзвуковые движения газа 
со скоростью 10—300 км с -1 . Продолжительность действия ветра дости¬ 
гает ІО 3 —ІО 4 лет, темп потери массы меняется от ІО' 7 —ІО' 6 М ѳ /год до 
10 2 -ІО' 3 Mo /год. Механизм истечения дозвездных источников принци- 
пишьно иной, чем в горячих звездах, потеря механической энергии в сотни 
раз превышает светимость, ветер часто имеет асимметричную биполярную 
направленность. 

Таков основной круг астрономических объектов, природа которых 
определяется взаимодействием звездного ветра с окружающим газом. 

Следует также отметить, что темп потери вещества изменяется в про¬ 
цессе эволюции звезды. Переход горячей звезды в стадию гиганта или 
сверхгиганта сопровождается резким уменьшением скорости ветра, в то 
время как темп истечения уменьшается незначительно, что приводит к 
увеличению плотности ветра. Это означает, что на поздних стадиях эволю¬ 
ции массивная звезда окружена многослойной оболочкой истекающего 
и выдуваемого ветром вещества. И любой ’’мгновенный” выброс вещества, 
будь то сброс внешней водородной оболочки или вспышка сверхновой, 
сложным образом взаимодействует с этим многослойным образованием. 
Полная картина такого взаимодействия, безусловно, не может быть проана¬ 
лизирована на современном этапе, тем более что сложность ее еще усугубля¬ 
ется движением звезды относительно межзвездной среды и неоднород¬ 
ностью последней. Поэтому в качестве первого приближения мы рассмот¬ 
рим ниже физические условия и природу тех объектов, в которых взаимо¬ 
действие ветра с межзвездным газом может быть выявлено более или менее 
в чистом виде. 

§ 12. ВЗАИМОДЕЙСТВИЕ ЗВЕЗДНОГО ВЕТРА С МЕЖЗВЕЗДНЫМ ГАЗОМ 

Взаимодействие сильного звездного ветра с межзвездным газом было 
впервые рассмотрено Пикельнером (1968), Пикельнером и Щегловым 
(1968). Принципиальная схема, предложенная в этих работах, легла в 
основу современных представлений: ветер сгребает газ, образуя каверну, 
заполненную свободно расширяющимся ветром и окруженную слоем 
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горячего затормозившегося ветра и слоем сгребенного газа. Аведисова 
(1971) нашла решение уравнений движения для двух стаций развития 
оболочки: адиабатической и интенсивного высвечивания. Автомодельное 
решение задачи о взаимодействии ветра с межзвездным газом найдены 
также в работах Дайсона и де Врие (1972) и Дайсона (1973), где учтены 
неоднородная плотность среды и изменение мощности ветра со временем. 
Численные решения получены Фалле (19756); особое внимание уделено 
промежуточной стадии лавинообразного схлопывания холодной оболочки. 
Фалле показал, что даже слабая неоднородность межзвездной среды приво¬ 
дит к нарушению регулярной структуры оболочки и протеканию горячего 
газа наружу, а также рассмотрел влияние межзвездного магнитного поля. 
Условия ионизации в выметенных ветром оболочках анализируются Стейг- 
маном и др. (1975). Дайсон (1977), Канто и др. (1979) рассмотрели обо¬ 
лочку, образованную ветром в среде с сильным градиентом плотности, 
например на граіице молекулярного облака. Пикельнер (1973) провел 
анализ обтекания ветром плотных конденсаций в планетарных туманностях 
и областях НИ. Дайсон (1978), Тейлор и Мюнч (1978) объяснили действи¬ 
ем ветра образование плотных нейтральных конденсаций в областях НИ. 

Наиболее детально структура и эволюция образованных ветром оболо¬ 
чек исследованы Кастором и др. (1975), Уивером и др. (1977). Получены 
аналитические и численные решения для начальной адиабатической, проме¬ 
жуточной и поздней стадии интенсивного высвечивания, учтены теплопро¬ 
водность и испарение холодного газа в область горячего ветра, анализи 
руется устойчивость оболочки. 

В серии работ Ружички и Тенорио-Тагле (1985) проведены двумерные 
гидродинамические расчеты, учитывающие флуктуации мощности ветра 
и плотности газа. Рассмотрена среда с мелкомасштабными флуктуациями 
и крупномасштабным градиентом плотности, особое внимание уделено 
неустойчивости стадии формирования оболочки и протеканию ветра наружу. 

Рассмотрим идеализированную схему взаимодействия ветра звезды 
раннего спектрального класса с окружающим межзвездным газом, опира¬ 
ясь на перечисленные исследования. ’’Идеальные” условия таковы: истече¬ 
ние начинается в момент t = 0 и происходит сферически-симметрично с 
постоянной мощностью: L B = 0,5 М uL в однородную среду с плотностью 
(по числу атомов) п 0 , Многослойная оболочка, формирующаяся вокруг 
источника сильного ветра, схематически показана на рис. 65. Внутренняя 
каверна а заполнена ветром, свободно разлетающимся со скоростью и» ; 
плотность ветра меняется с расстоянием от звезды по закону р ( R ) = 
= М(47гТ? 2 Цоо)' 1 . Область свободно разлетающегося ветра отделена от 
слоя затормозившегося ветра ударным фронтом 7; слой b содержит газ 
ветра, нагретого на фронте ударной волны 7, и газ холодной оболочки с, 
испарившейся в область горячего ветра. Слой с Представляет собой сгре¬ 
бенный и нагретый ударной волной межзвездный газ, отделенный от не¬ 
возмущенного межзвездного газа фронтом ударной волны II и от горячего 
ветра — контактным разрывом R c . (Далее всюду радиус и скорость фронта 
7 и 77 обозначены индексами 1 и 2 соответственно.) 

В эволюции этой многослойной структуры можно выделить три идеали¬ 
зированные стадии, для которых, как и в случае сверхновых, существуют 
автомодельные решения уравнений движения. В первой стадии потери 
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энергии на излучение пренебрежимо малы всюду в оболочке и система 
расширяется адиабатически. Во второй стадии потери на высвечивание в 
слое с становятся сравнимыми с притоком энергии ветра. Выметенный 
газ лавинообразно схлопывается вследствие радиативного охлаждения, 
образуется холодная плотная оболочка, которая наблюдается в оптическом 
и радио диапазо не как кольцевая эмиссионная туманность, но слой горячего 
ветра Ъ еще расширяется адиабатически. В финальной третьей стадии высве¬ 
чивание слоя b приводит к его схлопыванию в тонкий слой, и свободно 


Рис. 65. Схема каверны, выметаемой 
звездным ветром: а - свободно раз¬ 
летающийся ветер, Ь - горячий 
затормозившийся ветер, с - оболоч¬ 
ка сгребенного межзвездного газа, 
d - невозмущенный межзвездный 
газ; /и//- фронт ударной волны 
в ветре и в межзвездном газе соот¬ 
ветственно, R c - поверхность кон¬ 
тактного разрыва 


разлетающийся ветер а непосредственно тормозится сгребаемым меж¬ 
звездным газом с. 

Ранняя стадия адиабатического расширения системы сравнительно корот¬ 
ка. Уравнение движения оболочки в этой стадии имеет автомодельное 
решение, независимыми параметрами являются мощность ветра L B и 
плотность невозмущенного газа р 0 =рт н п 0 в слое d. Решение имеет вид 

R 2 (t) = a(LJp 0 ) lls t 315 , а = 0,88. (12.1) 

Контактный разрыв между горячим ветром b и оболочкой с находится 
на расстоянии R c ** 0,86 R 2 и движется со скоростью v(R c ) 0,86 ѵ 2 . 
Условия в слое b близки к изобарическим. Давление горячего газа, имею¬ 
щего высокую скорость звука, сравнимую со скоростью ветра, однородно 
и равно динамическому давлению ветра на фронт/. Кинетическая энергия 
газа в слое b пренебрежимо мала, тепловая энергия составляет Е ь » 
« 5 In L B t. Энергия слоя с соответствует Е с % 6 /ц/. в т, причем около 
40% приходится на кинетическую энергию и около 60% на тепловую. 
Условия в слое Ъ, т.е. на расстоянии R : R { ^ R ^ R c описываются соот¬ 
ношениями 

М 

ѵ = 0,2-—, р « 0,35 —- 

R 2 R\voo 

Мѵ „ (М \ 3 / 10 ( 12 - 2 ) 

Р * 0,07-— > Ry * 0,74 - ѵ 

R 2 t \Ро/ 

По аналогии с остатками сверхновых момент ? охл перехода из адиаба¬ 
тической в оболочечную стадию можно найти, приравняв время высве¬ 
чивания энергии, сравнимой с притоком энергии ветра, кинематическому 
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возрасту оболочки: 

Г охл 1,7 ■ ІО 3 (М 6 иіооо/«о) 1/2 лет. (12.3) 


Здесь радиативные потери приняты в согласии с рис. 42 и обозначено М 6 = 
= М/10' 6 Л/®/ год, ц 2 ооо = и», /2000 км-с" 1 . 

Для ’’стандартных” значений Л/ 6 = 1, игооо = 1. «о = 1 см' 3 находим 
т охл ** 2 • ІО 3 лет. Как только остывание газа началось, оно нарастает лави¬ 
нообразно. Резкое уменьшение давления за фронтом II вызывает его за¬ 
медление и ускорение контактной поверхности, оболочка схлопывается и 
оптически проявляется. Как и в остатках сверхновых, переход из адиаба¬ 
тической в оболочечную стадию сопровождается неоднократным возник¬ 
новением вторичных ударных волн, которые постепенно затухают, давая 
достаточно сложное распределение температуры и плотности в оболочке 
(см. § 8). Стационарная картина устанавливается за характерное время 
около ІО 4 лет. 

Масса газа в оболочке с полностью определяется выметенным межзвезд- 
4 

ным газом: М с = —я/? 2 р 0 - Теплопроводность на контактной поверхнос¬ 
ти R c приводит к испарению холодной оболочки, что обеспечивает приток 
вещества в горячую область Ь. Это несущественная потеря массы для обо¬ 
лочки, но в слое Ь испарившийся газ может преобладать над газом ветра: 
М и сп ^ Mt. Приток массы из-за испарения составляет 

16 яд ... ... 30 

М иеп - сГ * /2 /?2 »3-10 i 9 7*' 2 /? 2 --г-с' 1 . (12.4) 

25 к ь Ь6 In Л 


Здесь член с Т^ 2 соответствует ’’классической” теплопроводности (см. 
Спитцер, 1981), с= 1,2 • 10" 6 эргсм' 1 с' 1 К ~ 1/2 , In Л - кулоновский 
логарифм: 

ІпЛ = 30 + In н е - 1/2 7); для Т> 4 ■ ІО 5 К; Т ь = Т ь / ІО 6 К. 

В оболочечной стадии R{4 R c =« R 2 и основной объем каверны занят 
горячим ветром при постоянном давлении, который образует ’’горячую 
подушку”, передающую кинетическую энергию истекающего вещества 
сгребенному межзвездному газу. 

Уравнение движения в оболочечной стадии также имеет автомодельное 
решение; в качестве независимого переменного принимается уже не мощ¬ 
ность ветра, а его давление на оболочку. Решение имеет вид 

Я 2 (/)= 0,7б(—) т 3/5 = 28//о 1/S Z,H S ^ /S пк, 

'Р о/ (12.5) 

и 2 (Г) = 16 «о l ! s L\l£tb 2/5 км • с' 1 , 

где L 36 = L B / ІО 36 эрг е' 1 , t 6 = т/10 6 лет. Температура в центре слоя b 
во второй стадии определяется соотношением 

Т ь = 1,6- 10 6 ng/ 35 (M 6 nlooo) 8/35 ^6 _6/3S K, (12.6) 


а плотность в центре слоя b — соотношением 
п ь = 0,01 лі 9/35 (МбОІооо) 6/3 ^б _22/35 см 


(12.7) 
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Тормозное излучение горячего газа в слое Ъ в основном сосредоточено 
в рентгеновском и ультрафиолетовом диапазоне; мощность излучения 
соответствует 


Іизл = 3,8- 10 33 Wo 18/3S (Af6^ooo) 37/3S ?6 6/3S эрг-с- 1 . (12.8) 


Как видим, на ранних стадиях радиационные потери горячего газа несу¬ 
щественны по сравнению с притоком энергии ветра L B , но растут со време¬ 
нем как t 16/3s . 

Если истечение продолжается достаточно долго, может наступить мо¬ 
мент, когда L K3n >,L B , что ведет к схлопыванию слоя b из-за уменьшения 
энергии и падения давления. При этом R i ^ R 2 и ветер непосредственно 
взаимодействует с холодной плотной оболочкой с. Движение оболочки 
в этой третьей стадии описывается соотношением (Стейгман и др., 1975) 



(12.9) 


Впрочем, из расчетов Уивера и др. (1977) следует, что условие І изл <L B 


выполняется практически в течение всего времени жизни звезды на глав¬ 
ной последовательности. Это обусловлено некоторым ’’терморегулирую¬ 
щим” механизмом: увеличение излучаемой энергии і изл уменьшает приток 
массы в слой b из-за испарения, а уменьшение плотности горячего газа 
ограничивает дальнейший рост 7. изл . Вероятно, потеря энергии слоя Ъ не 
превосходит некоторого фиксированного значения ~ 0,9 L B , которое 
достигается системой при t ^ ІО 7 лет, если истечение продолжается до 


этого времени. 

Строение многослойной каверны в наиболее продолжительной оболо¬ 
чечной фазе эволюции схематически показано на рис. 66. На рис. 66, а даны 
результаты расчетов Уивера и др. (1977) для ’’стандартной” каверны 
М ь =, 1, ооо = 1, До = 1 см* 3 , соответствующие возрасту ІО 6 лет. При 
расчетах учтены сферичность ударной волны и контактного разрыва, радиа¬ 


ционные потери всюду в системе, теплопроводность и испарение на кон¬ 
тактной поверхности. Как видно из рисунка, через ІО 6 лет после начала 
истечения фронт I проходит на расстоянии 6 пк от звезды, фронт II - 
на расстоянии 27 пк и основной объем занят горячим ветром. Учет тепло¬ 


проводности и испарения на границе горячего и холодного газа выявил 
промежуточный слой, не показанный на схеме рис. 65. Структура этого 


переходного слоя определяется электронной теплопроводностью, темпе¬ 
ратура меняется от 10 4 до ІО 6 К на расстоянии около 2 пк. Около 40% 
тепловой энергии излучается в этом слое вследствие ударного возбуждения 
резонансных ультрафиолетовых линий высокоионизованных ионов, в 
частности линии ОІѴ. Остальные 60% идут на испарение холодной обо¬ 
лочки в область Ъ, где испарившийся газ смешивается с газом ветра, зна¬ 


чительно превосходя его по массе. 

На рис. 66,6 показана структура внешней области от 0,85 R 2 до R 2 
согласно расчетам Ружички (1985): ход скорости, плотности и давления 


с расстоянием от центра. 

Изменение основных параметров упомянутой стандартной каверны 
со временем показано на рис. 67. Сплошной линией обозначено измене- 
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Рис. 66 .а - изменение температуры T(R) и плотности и (Л) в ’’стандартной” каверне 
L B = 1,3 • ІО 36 эрг - с' 1 , л 0 = 1 см' 3 в момент t = ІО 6 лет по данным Уивера и др. 
(1977); б - изменение скорости и (R) /ѵ (Л 2 ), давления Р (R) /Р (R 2 ) и плотности 
n(R) /n(R 2 ) во внешней оболочке (нормировано к значению за фронтом II). Жирные 
линии - аналитическое решение, точки - результаты численных расчетов Ружички 
(1985) 


ние радиуса и скорости фронта ударных волн /и II, а также массы, 
энергии и светимости горячего газа для оболочки, расширяющейся в 
нейтральной среде, где внешним давлением можно пренебречь. Пунктиром 
показаны те же параметры для каверны в ионизованном газе, давление 
которого становится существенным на поздних стадиях. Представленные 
на рис. 67 результаты численного решения с учетом теплопроводности, 
испарения и радиационных потерь дают изменение радиуса фронта / в 
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Рис. 67. Изменение основных параметров "стандартной” каверны (/.„ = 1,3 • ІО 3 6 эрг с- 1 , 
п 0 = 1 см" 3 ) с возрастом; расчеты Уивера и др. (1977) для случая ничтожно малого 
внешнего давления (сплошные линии) и для случая ветра в области Н II, давление 
которой оказывается существенным на поздней стадии (штриховые линии) Дано в 
следующих единицах: Д,, R 2 - 10' 8 см, ѵ 2 - км • с"', масса газа в слое Ь М ь - ІО 33 г, 
энергия горячего ветра -10 4 9 эрг, I . изл - 10 3S эрг • с' 1 (обозначения те же, 
что в тексте и на рис. 65) 



Рис. 68. Структура каверны, образованной ветром, результаты двумерного численного 
решения Ружички, Тенорио-Тагле (1985). Показаны линии равной плотности и стрел¬ 
ками - скорость ветра. Деформация внешней плотной оболочки вызвана мелкомас¬ 
штабными флуктуациями плотности 


форме /? 1 (/) « г 0,44 , а фронта II - в форме /? 2 (Г) « г 0 - 58 , что доста¬ 
точно близко к простым автомодельным приближениям. ’’Точное” числен¬ 
ное решение дает изменение R, промежуточное между (12.5) и (12.9) 
из-за учета радиационных потерь горячего газа на ранних стадиях, ско- 
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рость ѵ 2 , энергию и массу горячего газа несколько ниже ’’автомодель¬ 
ных” значений. 

Результаты двумерных численных расчетов структуры и эволюции 
каверны с учетом мелкомасштабных возмущений плотности сгребенно¬ 
го газа показаны на рис. 68. Искажения регулярной структуры внешней 
оболочки обусловлены флуктуациями плотности, цифры обозначают 
возраст каверны в соответствующем секторе. Подобные двумерные расче¬ 
ты проведены в серии работ Ружички и Тенорио-Тагле (1985) для разных 
моделей ветра переменной мощности в среде с вариациями плотности. 
Как видим, мелкомасштабные неоднородности несильно меняют общую 
динамику оболочки и не приводят к ее фрагментарности. 

Плотность газа в холодной оболочке, полученная при условии, что 
в ней сосредоточен весь выметенный ветром однородный газ, определя¬ 
ется соотношением 

п с = (т н цѵ\/кТ с )п 0 = 

= 3,2 • 10 4 ju(iW 6 ui 000 ) 2/5 /6 4/S »o /S 7’ < : 1 см' 3 , (12.10) 

где Т с - температура газа в оболочке, д = 0,65; 1,30; 2,36 для областей 
НІІ, HI и Н 2 соответственно. Полная поверхностная плотность газа в обо¬ 
лочке за фронтом II составляет 

,Ѵ 2 = и 0 Я 2 /3 * 3- Ю ,ч (М 6 пІооо) 1/5 Яо /5 /б /5 см' 2 . (12.11) 

По мере роста поверхностной плотности /Ѵ 2 граница области, ионизован¬ 
ной излучением центральной звезды, может оказаться внутри оболочки, 
сгребаемой ветром. После схлопывания оболочки с сгребенный газ быстро 
остывает до Т « 8000 К и можно принять изотермическую скорость звука 
в оболочке 

с„ = (кТ/ц н) 1/2 * 10 км-с'. 

В этом случае условие погружения ионизационного фронта в оболочку 
может быть найдено из (12.5) и из соотношения 

Л 2 (М/Л Ст = [I +(ММЛ-іі) 2 Г 1/3 , (12.12) 

где/?ст = 31 (5 48 /ио) 1/3 пк - радиус зоны Стремгрена, S 48 — поток иони¬ 
зующей радиации в единицах 10 48 фотонов • с" 1 (Уивер и др., 1977). 
Отсюда можно найти грубый критерий погружения ионизационного фронта 
в сгребаемую оболочку із 6 и 0 У 4 8 > 5 • ІО' 3 . Для звезды спектрального 
класса 07 HI (S 48 ^ 11) в среде с плотностью п 0 *= 1 см' 3 находим при 
7-36 = 1-' ѵ 2 (П)/ С и % 1. Т? 2 (f і)//?с т ^ 0,8 и момент погружения иониза¬ 
ционного фронта в холодную оболочку t , =^5 ■ ІО 6 лет. 

Поверхностная плотность ионизованного газа в оболочке составляет 

УѴ(НІІ) = min{JV 2 ,5- 10 14 («g/?^ T )«o 1/5 (ЛГьіэІоооГ 4/5 ^б 2/S см' 2 . 

(12.13) 

Если УѴ(НН) < УѴ 2 , оболочка с имеет внешний слой HI (или Н 2 ) с темпе¬ 
ратурой Т 80 К и плотностью, превышающей плотность внутреннего 
ионизованного слоя в 200-400 раз. 
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Когда скорость расширения плотной оболочки падает до скорости 
звука в окружающем невозмущенном газе с 0 , оболочка диссипирует 
в межзвездной среде. Для неоднократно упоминаемой стандартной ка¬ 
верны время диссипации примерно равно времени жизни звезды на глав¬ 
ной последовательности (?гп ^8 • 10 6 S' 48 / 4 лет). 

Рассмотренная схема применима к идеализированному ветру постоян¬ 
ной мощности в однородной межзвездной среде. При анализе взаимодей¬ 
ствия сильного ветра, например звезды Вольфа — Райе, с облачной меж¬ 
звездной средой следует принимать во внимание не столько мелкомасштаб¬ 
ные контрасты плотности (как и в случае остатков сверхновых, мелкие 
плотные облака не сильно искажают динамику оболочки) сколько сум¬ 
марный ’’реактивный эффект”, связанный с испарением облаков под 
действием ионизующей радиации. Этот реактивный эффект, связанный 
с асимметричным вылетом газа с испаряющейся стороны облака, приводит 
к его ускорению в противоположном направлении (Оорт, Спитцер, 1955). 
В результате, еще до включения сильного ветра на стадии WR, под дей¬ 
ствием ионизующей радиации О-звезды на ГП вокруг нее образуется 
сферическая каверна, заполненная испарившимся газом, но практически 
лишенная облаков, которые оказываются сосредоточенными на перифе¬ 
рии (Элмигрин, 1976). Радиус этой каверны согласно расчетам Мак Ки 
и др. (1984) (которые учли вклад облаков разной массы, приняв стан¬ 
дартный спектр N(M 0 б ) « М 0 б) равен /?* = 1,05 Г* 4 / 7 . Здесь введены 
безразмерные радиус R £ = R/Rqt и возраст t* = t/t с т , t с т — характерное 
динамическое время зоны Стремгрена t Cr =R стМі % 3 • ІО 6 (S 48 /<« ) 2 ) 1 ^ 3 
лет и < п > - средняя плотность, которая получается, если ’’размазать” 
облака в пустом объеме. Изменение радиуса со временем идентично рас¬ 
ширению проэволюционировавшей области НИ в однородной среде с 
плотностью <л>. Числовой коэффициент несколько уменьшается, если 
учесть межоблачный газ. За время f гп (т.е. еще до начала стадии WR, 
когда мощность истечения увеличивается на порядок) радиус каверны, 
заполненной испарившимся газом однородной плотности, вокруг звез¬ 
ды спектрального класса 04—09 достигает 7? к (г гп ) ~ 56 <н >-°> 3 пк. 
Скорость облаков на расстоянии R K соответствует d k * 6,8 X 
X (S 48 /< и >) 1 / 4 км-с -1 . 

В этой симметричной двухслойной области НИ ’’действует” ветер звезды 
Вольфа — Райе, и учет начального состояния окружающего межзвездного 
газа меняет динамику оболочки, образованной звездным ветром. Если 
мощность истечения мала, L * = L B /4nRc T (n )т н си < 1, радиус выме¬ 
тенной ветром оболочки не достигает значения R K и соотношения 
(12.5, 12.9) остаются в силе, поскольку ветер взаимодействует с одно¬ 
родным испарившимся газом. Если ветер очень мощный, L* > 1, выме¬ 
тенная ветром оболочка захватывает слой облаков на периферии каверны 
и быстро расширяется с сохранением импульса (12.9); это расширение 
продолжается примерно до радиуса R* = 0,14 L* 0,5, после чего динамика 
оболочки полностью определяется динамикой испаряющихся и ускоряю¬ 
щихся облаков: ^^к- 

При L\ * 1 выметенная ветром оболочка расширяется до границы 
облаков, т.е. горячий ветер заполняет каверну. Испарившийся газ прони- 
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кает в область горячего ветра из-за неустойчивости Рэлея — Тейлора на 
границе оболочки, что ускоряет радиативное охлаждение. Расширение 
оболочки замедляется, она не захватывает облачный слой, и эволюция 
происходит по закону, промежуточному между (12.5) и (12.9) (Мак Ки 
и др., 1984). 

На самом деле ситуация в случае звезд WR и Of еще сложнее, посколь¬ 
ку их предшественники — массивные 0-звезды - тоже теряют вещество 
в форме звездного ветра. Поэтому в первой стадии следует рассматри¬ 
вать суммарный эффект реактивного испарения облаков и звездного 
ветра, а во второй стадии включается на порядок более мощный ветер. 
К тому же все рассуждения проведены без учета движения звезды, ис¬ 
кажающего симметричную структуру двуслойной области НІІ и выме¬ 
тенной ветром каверны. Поэтому представленная здесь схема, безуслов- 



Рис. 69. Ожидаемый спектр рентгеновского излучения каверны, образованной звезд¬ 
ным ветром. Расчеты Бочкарева и Лозинской (1985) для туманностей: а - NGC6888 
(§12) и б - Sh 119 (§ 14). Указаны средняя температура в слое горячего газа Ъ и 
плотность поглощающих атомов на луче зрения 


14. Т.А. Лозинская 
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но, является очень грубой, тем не менее, как будет показано в § 13 и 15, 
наблюдаются аморфные и кольцевые области НІІ вокруг источников силь¬ 
ного ветра, которые вполне в нее укладываются. 

Каковы наблюдательные проявления кратко изложенной здесь теории 
взаимодействия звездного ветра с газом межзвездной среды? Горячая 
область Ъ на схеме рис. 65 должна излучать в мягком рентгеновском диа¬ 
пазоне. Спектр рентгеновского излучения горячего ветра рассчитан Уиве¬ 
ром и др. (1977) и Бочкаревым (1985). Бочкарев и Лозинская (1985) 
рассчитали ожидаемый спектр и поток рентгеновской эмиссии десятка 
наиболее перспективных для наблюдения кольцевых туманностей, обра 
зованных ветром звезд WR и Of. На рис. 69 приведены результаты расчета - 
ожидаемый спектр туманностей NGC 6888 и Sh 119 в предположении 
ионизационного равновесия горячей плазмы. Интегральная рентгеновская 
светимость в области 44—70 А составляет Z, 44 _ 70 А 2 • ІО 33 эрг ■ с -1 , 
т.е. в ІО 3 раз меньше мощности ветра L B . (Напомним, что рентгеновская 
светимость остатков сверхновых составляет ІО 35 - ІО 36 эрг • с -1 .) Рентге¬ 
новское излучение горячего газа в кавернах, образованных ветром оди¬ 
ночных звезд WR, в частности NGC 6888, уже обнаружено (см. § 14). 

Переходная область между слоями Ъ и с в оболочечной туманности, 
где находится газ с температурой ІО 5 — ІО 6 К, является источником ультра¬ 
фиолетового излучения в резонансной линии ОѴІ. Поверхностная плот¬ 
ность в этом слое составляет по оценкам Кастора и др. (1975) 

jV(OVI) =* 3.4 ■ lO^Xonl'^Lli 35 # 35 см“ 2 . (12.14) 

где Х 0 - относительное содержание кислорода (по числу атомов). Для 
стандартной оболочки это дает УѴ(ОѴІ) == (1—2) • ІО 13 см' 2 , что полностью 
согласуется с интенсивностью резонансных линий ОѴІ, наблюдаемых в 
спектрах горячих звезд (Дженкинс, Меллой, 1974). 

Наиболее отчетливо действие ветра на межзвездный газ проявляется 
в оптическом диапазоне. Действительно, толщина выметенной оболочки 
до погружения в нее ионизационного фронта составляет 


мера эмиссии в центральной части оболочки 


мера эмиссии на периферии 

М периф = ME ueH (2R 2 /AR 2 ) 112 . (12.1 

После того как ионизационный фронт оказывается внутри оболочь 
толщина слоя ионизованного газа составляет по Уивер и др.. 1977: 

ѴѴ(Н1І) „ , - . с 2 V 


и мера эмиссии 

АЙ’цен = 2w 2 7V(HII) = 


где с 0 — изотермическая скоросі 
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іука в невозмущенной среде. 


(12.19) 



Объекты с такой мерой эмиссии наблюдаются как яркие оптические 
туманности с кольцевой морфологией и тепловым спектром радиоизлуче¬ 
ния. Наблюдение этих туманностей — оболочек вокруг одиночных звезд 
с сильн ім истечением — позволяет экспериментально исследовать про¬ 
цесс взаимодействия звездного ветра с газом межзвездной среды. К анали¬ 
зу туманностей этого типа мы и перейдем в следующих параграфах. 

§ 13. КОЛЬЦЕВЫЕ ТУМАННОСТИ ВОКРУГ ЗВЕЗД ВОЛЬФА - РАЙЕ 

В 1965 г. был выделен новый класс эмиссионных туманностей— про¬ 
тяженные оболочки вокруг звезд Вольфа — Райе галактического населе¬ 
ния I*). К давно известным классам: диффузным областям НИ, плане¬ 
тарным туманностям и остаткам вспышек сверхновых были присоеди¬ 
нены кольцевые туманности, образованные звездным ветром. К новому 
типу туманностей привлекли внимание исследователей Джонсон и Хогг 
(1965). Они первыми оценили массы этих объектов по потоку радио¬ 
излучения и высказали предположение, что такие оболочки образуются 
в результате сгребания межзвездного газа сильным звездным ветром. 
Смит (1968) нашла семь кольцевых туманностей вокруг галактических 
звезд WR на картах Паломарского атласа; последующие поиски увеличи¬ 
ли число звезд с кольцевыми туманностями втрое. Наиболее полный обзор 
галактических звезд WR с кольцевыми туманностями принадлежит Хек- 
каторну и др. (1982) и Чу и др. (1983) .(см. также табл. 20). Туманности 
нового класса интенсивно исследовались все эти годы; новая волна про¬ 
катилась в последнее время, когда выяснилось, что образование оболочек, 
возможно, является закономерным процессом эволюции массивных тесных 
двойных систем и происходит в стадии гелиевой звезды с компактным 
релятивистским спутником. 

Туманность NGC 6888. Наиболее известный и хорошо изученный объект 
этого типа - кольцевая туманность NGC 6888 вокруг звезды HD 192163 
спектрального класса WN6. Эта близкая и относительно яркая туман¬ 
ность с четко выраженной оболочечной структурой и тонковолокнистой 
морфологией показана на рис. 70. Оптический спектр туманности характе¬ 
ризуется сильными линиями [Nil] и [S11] , относительные интенсивности 
^н а /1 [ Nil і меняются от волокна к волокну в пределах от 0,5 до 2,2, сред¬ 
нее значение - 1,5 (Паркер, 1964. 1978; Есипов, Лозинская, 1968). Ха¬ 
рактерная плотность газа в ярких волокнах составляет около 
400—500 см" 3 . Вариации интенсивностей, в частности линии [ОШ], об¬ 
условлены изменением потока ионизующей радиации с расстоянием от 
центральной звезды. Содержание азота в волокнах оболочки втрое выше 
нормального космического, содержание гелия также выше нормы (Пар¬ 
кер, 1978; Квиттер, 1981), что по всей вероятности связано с обогаще¬ 
нием межзвездного газа веществом, выброшенным звездой Вольфа - 
Райе (см. ниже). 

Спектр радиоизлучения туманности - тепловой (Джонсон, Хогг, 1965; 
Лозинская, 1970). Наблюдения с высоким угловым разрешением выяви- 
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і. сноску на с. 196. 







Рис. 70. Монохроматические и интерференционные фотографии туманности NGC6888, 
полученные автором с помощью электроннооптического преобразователя, а - фото¬ 
графия туманности в линии [ОШ] (60-сантиметровый рефлектор), б — яркая область 
туманности в линии N11 (6584 А), в - интерференционное кольцо линии Н d в цент¬ 
ре, г - интерференционное кольцо, N11 (6584 А) в центре; (б, виг) получены с по¬ 
мощью 125-сантиметрового рефлектора) 


ли полную идентичность тонких деталей — волокон и конденсаций опти¬ 
ческого и радиоизображений NGC 6888. Спектр радиоизлучения всей ту¬ 
манности и отдельных конденсаций соответствует а = 0,1. Масса туман¬ 
ности, определяемая по потоку радиоизлучения в предположении опти¬ 
чески тонкой оболочки, составляет 4—20 М а по оценкам разных авторов 
(Джонсон, Хогг, 1965; Вендкер и др., 1975; Смит, Бачелор, 1970). Раз¬ 
личия объясняются неопределенностью в оценке скважности, поэтому 
наиболее надежным следует считать значение 4,6 М е , полученное с самым 
высоким угловым разрешением. 

Куртес (1960) получил интерферометрический снимок большой об¬ 
ласти в созвездии Лебедя, куда вошла и туманность NGC 6888; он от- 
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метил высокие скорости внутренних движений газа в интервале Ди = 
= 80 км • с -1 . В 1967, 1975 и 1985 гг. мы провели большую серию интер¬ 
ферометрических наблюдений; получено более 100 монохроматических 
и интерференционных фотографий в линиях Н а , [Nil] и [ОШ], 
равномерно перекрывающих все поле туманности. Несколько снимков 
показано на рис. 70, на них видна оболочечная морфология туманности 
и отдельные яркие волокна и конденсации на фоне более слабо¬ 
го аморфного свечения межволоконной среды. Интегральная яркость 
туманности в линии Н а составляет (4-7) - ІО' 10 эрг см -2 с' 1 по нашим 
оценкам и (5—6) ■ ІО -10 эрг • см" 2 • с” 1 по данным Вендкераи др. (1975). 
Интерференционные наблюдения дали распределение • лучевых скоростей 
волокон по всему изображению туманности. Приняв в качестве простран¬ 
ственной модели вытянутый эллипсоид вращения, мы определили угол 
наклона большой оси эллипсоида к картинной плоскости 47 ± 10 и ско¬ 
рость расширения системы волокон от 55 км • с" 1 вдоль малой оси до 
НО км • с" 1 вдоль большой оси (Лозинская, 1970). Эти результаты полу¬ 
чили независимое подтверждение: Уайтетидр. (1979) и Хабер и др. (1979) 
нашли скорость расширения оболочки 50—90 км с" 1 по смещению меж¬ 
звездных линий поглощения в спектре объекта HD 192163. Средняя шири¬ 
на линии в хорошо изолированных волокнах туманности соответствует 
Ди([МІ]) = 28 ± 3 км • с" 1 и Ду(Н а ) = 43 ± 2 км • с" 1 (Лозинская, 
1980в). Зная ширину линий излучения двух элементов с разной атомной 
массой и полагая, что из-за близкого потенциала ионизации области излуче¬ 
ния Н<* и [NII] совпадают, находим температуру Т е = 19000 ± 4000 К 
в среднем по туманности. Вендкер и др. (1975) дают Т е = 16000 ± 6000 К, 
сравнивая яркость теплового радиоизлучения и излучения в линии Н а . 
Важно, что оба метода определяют температуру независимо от принято¬ 
го химического состава волокон, поскольку потеря вещества звездой WR 
может существенно изменить относительное обилие тяжелых элементов 
в окрестности. 

Все приведенные выше результаты, а именно, спектр свечения, темпе¬ 
ратура и скорость разлета, характеризуют систему ярких волокон и кон¬ 
денсаций. На снимках туманности с большой экспозицией нами в 1970 г. 
было обнаружено слабое свечение диффузной среды между волокнами 
в линиях Н а и [Nil] . Вендкер и др. (1975) показали, что и в радиодиапа¬ 
зоне наблюдается сходная картина: яркие конденсации погружены в 
диффузный газ. Анализ профилей линий Н а и [NII] в ярких волокнах 
и в диффузной среде позволяет заключить следующее (Лозинская, 1980в). 
Диффузный газ, так же как волокна и конденсации, сосредоточен в оболоч¬ 
ке, а не заполняет равномерно объем туманности: диффузная компо¬ 
нента обнаруживает уярчение к периферии, а не к центру NGC 6888. 
Контраст ярких волокон над диффузным фоном примерно вдвое выше 
в линии Н а , чем в линии [NII] 6584 А. Дисперсия скорости излучающих 
атомов в диффузной среде значительно больше, чем в ярких волокнах 
и конденсациях. Газ между волокнами излучает слабую широкую линию 
п-образной формы, полная ширина которой составляет Ди н = 

= 250 ± 50 км • с" 1 и AU[ NII ] = 210 ± 60 км ■ с' 1 . Диффузный фон достаточ¬ 
но однороден и вряд ли является суммарным эффектом неразрешимых 
слабых волокон и конденсаций. 
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Согласуются ли наблюдения с предположением, что туманность 
NGC 6888 образовалась в процессе взаимодействия ветра звезды 
HD 192163 с окружающим газом? При расстоянии 1,3 кпк (ван ден Хух? 
и др., 1981) линейный размер оболочки составляет 6,8 X 4,5 пк, а с учетоь 
наклона к картинной плоскости максимальный радиус равен R? = 4,5 пк; 
скорость расширения системы ярких волокон ѵ 2 = 110 км с' 1 вдоль 
большой оси эллипсоида. Плотность невозмущенного газа п 0 = 1-2 см -3 
находим, считая, что в тонкой оболочке сосредоточен весь газ, выметенный 
из объема туманности, масса которого равна М вым = 4,6Л/®.Мощность 
ветра, необходимая для формирования такой оболочки, из соотношений 
(12.5) соответствует L B = 2 • ІО 37 эрг • с" 1 , продолжительность действия 
ветра t = 2 • 10 4 лет. Мы предположили при оценке, что туманность находит¬ 
ся в оболочечной стадии; если реализуется более поздняя стадия развития 
и движение описывается соотношением (12.9), необходимая мощность 
ветра оказывается в несколько раз больше. По данным табл. 18 потеря 
массы центральной звездой HD 192163 равна 2,3 • 10~ s М 0 /год и скорость 
ветра о», = 2000 км - с -1 . Соответственно L B = (3—4) • ІО 37 эрг .с -1 ,следо¬ 
вательно, мощность ветра достаточна для образования туманности 
NGC6888 в результате сгребания окружающего газа. За время жизни 
туманности звезда потеряла в форме звездного ветра 0,5 М е вещества, 
полный приток кинетической энергии ветра составляет 2 ■ 10 49 эрг. Момент 
появления оптической оболочки, определяемый соотношением (12.3), 
соответствует t = ІО 3 лет, так что стадия адиабатического расширения 
была пренебрежимо короткой по сравнению с возрастом туманности. 
Пользуясь соотношениями (12.16) и (12.17), находим ожидаемую меру 
эмиссии Л/Яцентр = 800 см' 6 • пк иЛ/^ериф = 10 4 см" 6 • пк, что согласуется 
с яркостью туманности в оптическом и радиодиапазоне. Толщина оболочки 
больше ’’теоретического” значения AR = 0,01 пк, что скорее всего объясня¬ 
ется неоднородностью сгребаемого газа, деформирующей фронт ударной 
волны. 

Какова природа диффузного свечения туманности в широких крыльях 
линий Н а и [Nil] ? По аналогии с картиной, наблюдаемой в старых остатках 
сверхновых (см. § 7), можно думать, что слабая широкая компонента 
линий соответствует газу за фронтом ударной волны II, распространяющей¬ 
ся в межоблачной среде низкой плотности, в то время как яркие волокна 
представляют области повышенной плотности. 

Туманность NGC 2359 вокруг звезды HD 56925 — еще один детально 
исследованный объект этого класса. Туманность представляет собой пра¬ 
вильную тонковолокнистую эллиптическую оболочку, погруженную в 
диффузную область НИ нерегулярной структуры (см. рис. 71). Средний 
■диаметр оболочки составляет 5', толщина волокон не превышает 2 — 3", 
размер диффузной области НИ в 2—3 раза больше оболочки. Детальные 
исследования NGC 2359 особенно интересны, поскольку эта кольцевая 
туманность физически связана с плотным молекулярным облаком. Первые 
спектральные и интерференционные наблюдения тонковолокнистой оболоч¬ 
ки в оптическом диапазоне проведены Есиповым, Лозинской (1971) и 
Лозинской (19736). Выявлена трехкомпонентная структура линии Н а 
в туманности, обусловленная излучением ближайшего спирального рукава 
Галактики, диффузной области НІІ, ионизуемой звездой WR, и тонковолок- 
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Рис. 71. Кольцевая и диффузная туманности NGC2359 вокруг звезды Вольфа-Райе 
HD56925: отпечаток от красной карты Паломарского атласа 


нистой кольцевой оболочки (Лозинская, 19736). Ширина линии, излучае¬ 
мой в диффузной туманности (Аѵ = 33 ± 3 км • с -1 ), и изменение лучевой 
скорости максимума от точки к точке (не более 5—7 км • с _1 )не выходят 
за пределы движений в областях НІІ с дозвуковой скоростью. Средней 
лучевой скорости u L sr = 52 ± 4 км • с -1 соответствует кинематическое 
расстояние 4 ± 0,5 кпк; фотометрическое расстояние до центральной 
звезды равно 5,3 кпк согласно ван ден Хухту и др. (1981); соответствую¬ 
щий радиус тонковолокнистой оболочки — около 4 пк. В тонковолокни¬ 
стой оболочке нам удалось, как и в случае NGC 6888, выделить две компо¬ 
ненты: яркую относительно узкую линию (Дц = 30—40 км • с" 1 по уровню 
0,5 / макс ) на фоне слабой п-образной подложки (Ди = 150—200 км • с" 1 
по уровню <0,1 / М акс)- Малый угловой размер оболочки не позволил, 
как в NGC 6888, сопоставить узкую и широкую компоненты с волокнами 
и межволоконной средой. Но поскольку в NGC 2359 также наблюдается 
слабое диффузное свечение газа между волокнами (Шнепс и Райт, 1980), 
по аналогии с NGC 6888 можно думать, что именно с ним связана широкая 
слабая компонента. 

Скорость расширения оболочки составляет по нашим измерениям 
35 ± 15 км • с" 1 по смещению максимума узкой компоненты и 50 ± 
± 25 км ■ с" 1 по смещению центра тяжести широкой компоненты. Последую- 




щие исследования подтвердили наши измерения: хотя Пишмиш и др. (1977) 
и Трефферс, Чу (1982) нашли скорость расширения лишь 15—18 км • с -1 , 
Шнепс и Райт (1980) уверенно выявили расщепление линии [ОШ], соответ¬ 
ствующее скорости 60 км ■ с -1 . Плотность газа в ярких волокнах, определя¬ 
емая по линиям [ОН] и [S II], заключена в интервале 10 2 —2,5 • ІО 3 см" 3 , 
температура по линиям [ОШ] — 12000 К (Есипов, Лозинская, 1971; 
Пеймберт и др., 1978; Шнепс и др., 1981). Возможно, содержание азота 
в тонковолокнистой оболочке втрое выше нормального (Талент, Дюфур, 

1979) . Комплексные исследования NGC2359 в линиях СО, проведенные 
Шнепсом и др. (1981), показали, что туманность взаимодействует с плот¬ 
ным облаком нейтрального газа, имеющим скорость Ulsr = 54 км • с" 1 . 
О физической связи облака с оболочкой NGC 2359 говорит аномально 
большая для холодного молекулярного газа ширина линии СО (около 
4 км • с" 1 ), что может быть обусловлено влиянием ветра; ионизационный 
фронт проходит по границе облака. Плотность молекулярного водорода 
в облаке составляет ІО 3 см" 3 , масса — около ІО 2 Л/ ѳ . Структура области 
в радиодиапазоне показала полное соответствие с оптическим изображе¬ 
нием; обнаружены тонкие радиоволокна, дополняющие оптическую 
оболочку на востоке. Возможно, кроме центральной звезды WR в туманно¬ 
сти есть еще один источник ионизующей радиации и менее мощного ветра. 
Им обусловлена вторичная оболочечная структура и уярчение радиоэмис¬ 
сии г южной части NGC 2359. Масса ионизованного газа в оболочечной 
туманности, определяемая по потоку радиоизлучения, составляет 16 М 0 , 
средняя плотность газа в оболочке и е = 70 см" 3 (Шнепс и др., 1981). 

Нетрудно убедиться, что темп потери массы звездой HD 56952 достато¬ 
чен для формирования тонковолокнистой оболочки радиусом ~ 4 пк, 
расширяющейся со скоростью около 35 км - с -1 в среде со средней плот¬ 
ностью около 3—4 см" 3 . (Оценка плотности сделана в разумном предполо¬ 
жении, что весь выметенный ветром газа сосредоточен в тонкой оболочке.) 
Скорость звездного ветра центральной звезды составляет и„ = 2500 км • с” 1 
по абсорбционному завалу ультрафиолетовых линий спектра (Джонсон, 

1980) . Пользуясь соотношением (12.5), находим необходимый темп истече¬ 
ния М = (2—3) • ІО" 7 М 0 / год, что на два порядка ниже верхней границы 
потери массы М < 7 • ІО" 5 М & / год, определяемой по предельному потоку 
радиоизлучения звезды при расстоянии 5 кпк (см. Шнепс и др., 1981). 
Можно думать, что эта оценка близка к реальному темпу истечения. Если 
туманность находится в более поздней стадии, описываемой соотноше¬ 
ниями (12.9), необходима потеря массы М = 3 • ІО" 6 Л/ 0 /год (не более 
2 • ІО" 5 Л/ ѳ /год, если учесть неопределенность расстояния и скорости расши¬ 
рения) . 

Возраст оболочечной туманности составляет 8 • 10 4 лет; звезда потеряла 
за это время в форме звездного ветра не более 0,1 М & вещества, что состав¬ 
ляет незначительную часть массы оболочки. 

Туманность М 1-67, окружающая звезду 209 ВАС (звезду Мерилла), 
была открыта Минковским и первоначально классифицирована как плане¬ 
тарная (РК 50+3° в известном каталоге Перека и Когоутека, 1967). 
Коуэн и Барлоу (1975) на основе тщательного анализа спектральных и 
фотометрических наблюдений привели ряд веских аргументов в пользу 
интерпретации туманности как кольцевой оболочки вокруг звезды WR 
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[Nil] 



а . . * 6 


Рис. 72. Кольцевая оболочка М 1-67 вокруг звезды 209 ВАС; фотография Чу и Треф- 
ферса (1981а) в линиях Н„ (а) и N11 (б) 

населения I, и в дальнейшем объект был исключен из каталогов планетар¬ 
ных туманностей. Мерилл (1938) обнаружил аномально высокую лучевую 
скорость звезды и туманности и ѳ ** 200 км • с -1 . Последующие спектраль¬ 
ные, интерферометрические и фотометрические исследования подтвердили 
измерения скорости и показали, что степень возбуждения слишком низка 
для планетарной туманности (см. Коуэн, Барлоу, 1975 и ссылки там). 
Спектр и кинематика М 1—67 детально исследованы также в более поздних 
работах (Пишмиш, Резилла-Крус, 1979; Глушков и др., 1979; Бэркер, 
1978; Чу, Трефферс, 1981а; Солф, Карсенти, 1982). Туманность представ¬ 
ляет собой область НИ низкого возбуждения с температурой Т е = 8000 К; 
линии кислорода в спектре наблюдаются лишь в стадии 0 + , отношение 
интенсивностей/ [ОШ ]// н < 0,03, линии [ОІ] также отсутствуют. Плот¬ 
ность газа в волокнах и конденсациях составляет 1000 ± 300 см -3 , поглоще 
ние - Ау = 4,7 ± 0,6'”. Оптическое и радиоизображение туманности идентич 
ны, спектр радиоизлучения тепловой, масса ионизованного газа, опреде¬ 
ляемая потоком радиоизлучения, равна 0,5 М е (Фейли, Перинотто, 1979). 
По оптическому свечению с учетом скважности оболочки Солф и Карсенти 
(1982) нашли близкое значение 0,8 М®. Туманность характеризуется не 
тонковолокнистой, а клочковатой морфологией (рис. 72). Яркие сгустки 
и конденсации с характерным размером 10" сконцентрированы в тонкой 
оболочке, AR/R ~ 0,05. Фотометрическое расстояние до звезды, если она 
является звездой типа WN8 населения I, составляет 4,3 кпк (Коуэн, 
Барлоу, 1975), что соответствует радиусу оболочки 0,9 пк и ее толщине 
около 0,05 пк. Оболочка расширяется со скоростью 42 км ■ с -1 ; на перифе¬ 
рии средняя скорость разлета сгустков уменьшается (Солф, Карсенти, 
1982). Пишмиш и Резилла-Крус (1979) нашли отдельные конденсации, 
движущиеся со скоростью от -80 до +113 км ■ с -1 . Интерпретация иссле¬ 
дований кинематики М 1—67 неоднозначна. Пишмиш и Резилла-Крус (1979) 
объясняют наблюдаемые скорости неизотропным выбросом вещества 
около 6 • ІО 3 лет назад; Чу и Трефферс (1981а) считают, что выброс 
происходил дважды, примерно 6 ■ 10 4 и 2 • 10 s лет назад. Согласно Джонсо¬ 
ну (1980) и Солфу, Карсенти (1982), туманность представляет собой 
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каверну, выметенную звездным ветром. В пользу этого предположения 
свидетельствует морфология М 1—67: тонкая оболочка правильной сфери¬ 
ческой формы. Оговоримся сразу, что и в этой модели ветер сгребает не 
межзвездный газ, а выброшенное звездой вещество (см. § 14). Об этом 
говорит большая скорость движения оболочки в целом, равная пекулярной 
скорости звезды. Если бы сгребался межзвездный газ, быстро движущийся 
источник ветра образовал бы не сферическую, а сильно вытянутую каверну 
с эксцентричным положением звезды. К тому же энергия ветра, необходи¬ 
мая для ускорения покоящегося межзвездного газа до скорости звезды, 
оказывается в 20—30 раз больше энергии, необходимой для выметания 
каверны. Если ветер 209 ВАС сгребает газ выброса, движущийся вместе 
со звездой, находим из (12.5) мощность истечения L B = 3 • 10 3s эрг • с' 1 
и возраст оболочки около 10 4 лет. Здесь принято п 0 = 10 см” 3 из условия, 
что весь выметенный газ сосредоточен в оболочке. При скорости ветра 
ѵ„ = 1500 км ■ с -1 , определяемой ультрафиолетовым спектром звезды 
209 ВАС (Джонсон, 1980, 1982а), необходимый темп истечения М = 
= 4 • ІО” 7 М ѳ / год оказывается существенно ниже наблюдаемого (см. 
табл. 18). 

Ван ден Хухт и др. (1985) сделали попытку ревизовать идентификацию 
М 1-67 и 209 ВАС и опятъ отнести объект к классу планетарных туманно¬ 
стей. Основанием для этого послужили данные наблюдений в инфракрасной 
области спектра с помощью специализированной космической обсервато¬ 
рии ’’IRAS”, свидетельствующие, что излучение обусловлено пылью, нагре¬ 
той до температуры около 100 К. Именно такое излучение пыли в интерва¬ 
ле температур Т = 60-200 К наблюдается в планетарных туманностях, 
см. (Потташ и др. 1984; Хромов, 1985). В звездах WR населения I излу¬ 
чение околозвездной пыли либо не наблюдается, либо соответствует Т = 
= 1000 К на расстоянии от ядра около 100 а.е.; в связанных с ними кольце¬ 
вых туманностях, в частности в RCW 58, излучает пыль, нагретая до темпе¬ 
ратуры 30—40 К (ван ден Хухт и др., 1985). 

Тем не менее ревизовать тип звезды 209 ВАС и окружающей туманности 
только на основе имеющейся информации об инфракрасной эмиссии, без 
какого-нибудь дополнительного независимого подтверждения, кажется 
преждевременным, учитывая плохо известный механизм образования пыли. 
В частности, в оболочках, выброшенных звездами WR населения I, пыль, 
вероятно, имеет ту же природу, что и в планетарных туманностях с ядрами 
типа WR населения II. По сути дела эти два класса выброшенных звездами 
оболочек различаются лишь масштабом явления и можно думать, что 
температура пыли, определяемая радиацией ядра, зависит от радиуса обо¬ 
лочки. Приведенное выше поглощение А ѵ - 4,7"' плохо согласуется с 
фотометрическим расстоянием до 209 ВАС г= 500—800 пк, найденным 
в предположении, что это ядро типа WR населения II. Впрочем, как справед¬ 
ливо отмечают ван ден Хухт и его коллеги, всегда остается возможность 
объяснить аномально большое межзвездное поглощение клочковатым 
распределением пыли на луче зрения. 

Мы не будем останавливаться на результатах наблюдений остальных 
кольцевых туманностей, связанных со звездами WR, тем более, что не все 
они изучены столь же детально. Основные параметры галактических звезд 
WR с кольцевыми оболочками сведены в табл. 20. Мы включили в таблицу 
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только надежно идентифицированные туманности. Кроме них Хеккаторн 
и др. (1982) приводят список еще десяти вероятных отождествлений. 
В таблице представлены соответственно по столбцам: 1 - туманность; 
2 - центральная звезда WR (звездочкой отмечены объекты, в которых 
есть другие возбуждающие звезды); 3 — спектральный класс звезды; 
4 - наиболее надежное расстояние (принимались во внимание фотометри¬ 
ческое расстояние до звезды по ван ден Хухту идр. (1981) и кинематичес¬ 
кое расстояние до туманности по оценкам разных авторов) ; 5 - угловой 
диаметр туманности по измерениям Хеккаторна и др. (1982); 6 — линей- 
тый размер; 7 — скорость расширения; 8 — пекулярная скорость звезды 
или скорость систематического движения туманности (если скорость 
не приводится, она не превышает 30 км • с -1 ); 9 — высота над галактичес¬ 
кой плоскостью; 10 — тип туманности по классификации Чу (1981) (W — 
выметенные ветром каверны, Е- звездные выбросы, R a и R s - соответ¬ 
ственно аморфные и оболочечные области НИ); 11 — масса туманности, 
определенная по потоку теплового радиоизлучения, по яркости в линии 
Н а или по плотности газа (из наблюдений линий S II) и по размеру с учетом 
скважности; 12 - период и масса компактного спутника - нейтронной 
звезды в паре с WR по сводке Черепащука (1982); 13 — примечания. В 
таблицу не включены протяженные оболочечные комплексы вокруг ОВ-ас- 
социаций, содержащих звезды Вольфа-Райе, такие как NGC3372.RCW1 13. 
Sh 11, Sh 54, Sh 157. Хотя в трех отмеченных звездочками объектах таил. 20 
имеются дополнительные источники ионизующей радиации, звезды Воль¬ 
фа — Райе в них заведомо являются преобладающим источником звездного 
ветра. 

Уже на примере трех рассмотренных выше объектов видно, что ветер 
может быть не единственным процессом, определяющим формирование 
кольцевых туманностей. Действие звезд WR на окружающий межзвездный 
газ проявляется в форме ионизующей радиации, медленного истечения 
вещества с поверхности и ’’мгновенного” сброса оболочки звезды. Преобла¬ 
дающее влияние одного из этих процессов определяет морфологию и кине¬ 
матику окружающих областей НИ. Естественная классификация областей 
НІІ, связанных со звездами WR, основанная главным образом на их морфо¬ 
логии, предложена Чу (1981), и ее мы будем придерживаться для единооб¬ 
разия. 

Наиболее многочисленную группу туманностей, возбуждаемых звездами 
WR, представляют области НІІ с аморфной структурой, т.е. классические 
диффузные эмиссионные туманности; они обозначены символом R a . 
К этому типу принадлежит большинство областей НІІ, идентифицированных 
со звездами WR в каталоге ван ден Хухта и др. (1981). Влияние ветра в 
туманностях этого типа может наблюдаться в форме широких слабых 
крыльев линий оптического спектра на сверхзвуковых скоростях, какие 
обнаружены во многих ’’нормальных” областях НІІ. Отсутствие кольцевой 
структуры этих туманностей может быть связано с неоднородностью среды, 
наличием нескольких возбуждающих звезд, эффектами наблюдательной 
селекции, не позволяющими выделить слабую оболочку на фоне яркой 
эмиссии. 

Оболочечная структура туманностей вокруг звезд WR может быть след¬ 
ствием движения ионизационного и ударного фронтов при расширении 
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Таблица 20 

Кольцевые туманности, связанные со звездами Вольфа-Райе 


Туманность 


Звезда WR 


Спектраль- 


Угловой диа- 


Линейный 
диаметр, пк 


SK 308 HD 50896 WN 5 


1,5 


40 


17 


NGC2359 

NGC3199 

NGC3372 


HD 56925 
HD 89358* 
HD 92740 


WN4 
WN5 
WN 7+abs 


5(30) 8(45) 

16X18 16X18 

30 20 


Анонимная HD 92809 WC6 

RCW58 HD 96548 WN8 


20 

6x8 


Анонимная HD 113904 WC+09I 1,8 


80X45 30X45 


RCW78 

RCW 104 

Анонимная 

Анонимная 

в Sh 109 

NGC6888 

Анонимная 

в Sh 132 

Анонимная 

в Sh 132 

М 1—67 

Анонимная 

NGC6357 

Анонимная 

в Sh 54 


HD 117688* WN 8 7,5 

HD 147419 WN 4 2,6-3 

HD 187282 WN4 5,5 

HD 191765 WN 6 1,6 

HD 192163 WN6 1,3 

HD 211564 WN 3 3-4 

HD 211853* WN6+0 3-4 

209 ВАС WN 8 4,3 

HD 115473 WC5 2-4 

HD 157504 WC6 1,7 

HD 168206 WC 8+08-9 2 

(CVSer) 


39 86 

60 46(5) 

50X60 97X78 

17 8 

12X17 4,5x6,8 

17 и 36 36 и 17 

~ 20 ~20 

1,5 1,9 

~40 ~44 

36 18 


проэволюционировавшей области НН, фотоионизационного испарения 
облачной компоненты газа и выметания окружающего газа ветром (см. 
§ 12). При преобладании первых двух процессов кольцевые области НИ 
имеют диффузную морфологию (они обозначены символом R s в таблице), 
при преобладающем влиянии ветра наблюдаются тонковолокнистые 
оболочки-собственно каверны,образованные ветром (символ W) . В основе 
классификации этих двух типов должны лежать исследования кинематики, 
поскольку туманности R„ характеризуются расширением со скоростью 
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Компакт- 

Гк,Т 


R s - оболоч¬ 
ка может 
быть образо¬ 
вана Sh 103 и 
Sh 104. Оболоч¬ 
ка в аморфной 
области НИ 


Хаотические 
скорости 
Внутри кавер¬ 
ны HI (Николо, 
Ниенела, 1984) 


^ 10 км-с -1 , а туманности W — со сверхзвуковой. Четвертый тип, обозна¬ 
ченный символом Е, представляет собой выброшенное звездой вещество. 
Сброшенные оболочки могут характеризоваться клочковатой структурой 
и специфическим распределением скорости газовых сгустков. 

Отметим сразу, что принятая классификация не однозначна, так как 
в реальных туманностях все три процесса могут действовать комплексно. 
Это демонстрируют рассмотренные выше туманности: в NGC 2359 наблю¬ 
дается протяженная туманность типа R a и тонковолокнистая каверна W; 
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в М 1—67, по всей вероятности, наблюдается выброшенное вещество, сгре¬ 
баемое ветром. Подробнее на природе кольцевых туманностей мы остано¬ 
вимся в § 14, привлекая данные наблюдений центральных звезд 
Вольфа—Райе. 

Кроме галактических кольцевых оболочек вокруг звезд WR найдено 
в общей сложности несколько десятков объектов этого класса в Магелла¬ 
новых Облаках и других галактиках Местной группы (см. Чу, 1983; 
Жоржелен и др., 1983; Браунфюрс и Фейцингер, 1983; и ссылки в этих 
работах). Сразу после отождествления кольцевых туманностей в других 
галактиках было отмечено, что оболочки вокруг внегалактических звезд 
WR в несколько раз превышают по размеру оболочки в нашей звездной 
системе. Эти различия скорее всего объясняются наблюдательной селекцией: 
в Галактике легче выделить небольшие туманности, чем протяженные 
комплексы, в то время как в далеких системах туманности малого размера 
могут оказаться ниже предела разрешения, а протяженные комплексы, 
напротив, выявляются легко. Действительно, после того как была введена 
упомянутая выше классификация, оказалось, что большинство объектов 
БМО принадлежат к протяженным оболочкам типа Сравнение объектов 
одного класса не выявляет сильных различий их размеров в Галактике и в 
других звездных системах. 

Все без исключения галактические кольцевые туманности, связанные со 
звездами Вольфа—Райе, являются тепловыми радиоисточниками. Тепловая 
природа радиоизлучения доказывается спектром (а = 0—0,2), отсутствием 
линейной поляризации и тем фактом, что мера эмиссии, определяемая 
потоком радио- и Н а -излучения, совпадает в пределах ошибок измерений. 
Подчеркнем, что тепловой спектр радиоизлучения является главным наблю¬ 
дательным признаком, отличающим каверны, выметенные ветром, от 
затормозившихся остатков вспышек сверхновых. Действительно, оба 
класса туманностей характеризуются сходной тонковолокнистой оболо¬ 
чечной структурой, скорости разлета ярких волокон близки друг к другу 
(в ІС 443 и NGC 6888 — практически равны), рентгеновское излучение газа 
за фронтом ударной волны различается лишь количественно (в остатках 
сверхновых в сотни раз рче). 

В заключение остановимся еще на одном вопросе, важном для понима¬ 
ния природы кольцевых оболочек вокруг звезд WR. Спектры свечения 
семи туманностей были проанализированы с целью определения химичес¬ 
кого состава. Обнаружены отличия относительного содержания ряда эле¬ 
ментов по сравнению с нормальным космическим в следующих оболочках: 
NGC6888 (Квиттер, 1981), NGC2359 (Пеймберт и др., 1978), М1-67 
(Бэркер, 1978), Sh308, NGC3199, RCW58 и в оболочке вокруг HD 191765 
(MR 100) (Квиттер, 1984). В табл. 21 представлены результаты оценки 
относительного обилия (по числу атомов) основных элементов в упомя¬ 
нутых объектах и для сравнения — в туманности Ориона. Химический 
состав оболочек вокруг звезд WR получен в предположении фотоиониза- 
ционного спектра свечения, поглощение оценивалось по бальмеровскому 
декременту, электронная плотность — по отношению линий [SII] или 
[ОН], температура при отсутствии специальных измерений находилась 
из условия равенства относительного содержания (0 + /Н + +0 ++ /Н + ) с 
туманностью Ориона. При определении полного обилия элемента из сооб- 
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Таблица 21 

Относительное содержание тяжелых элементов (12 + lg Х/Н) в туманностях вокруг 
звезд Вольфа-Райе по данным: 1 - Квиттер (1984), 2 - Квиттер (1981), 3 - Пейм- 
берт и Торрес-Пеймберт (1977), 4 - Пеймберт и др. (1978) 


Элемент 

Sh 308 

NGC3199 

RCW58 

NGC6888 

NGC23S9 

Т уманность 
Ориона 

О 

8,54 

8,52 

8,49 

8,45 

8,20 

8,52 

N 

8,28 

7,83 

8,07 

8,54 

7,52 

7,57 

S 

>6,24 

>6,77 

>6,27 

6,35 


7,19 

Ne 

8,08 

7,91 


8,01 

7,64 

7,66 

Аг 

>6,39 

>6,36 




6,6 

Не 

11,17 

11,04 

11,40 

11,35 

10,94 

11,02 

Ссылка 

1 

1 

1 

2 

4 

3 

Примечание: 

: В столбце NGC6888 даны результаты для одного самого надежно из- 

меренного волокна. Химический состав туманности Ориона соответствует модели без 

флуктуаций температуры. 







ражения близости потенциалов ионизации принималось N/N + =S/S + = 
= 0/0 + , Ne/Ne + = Аг/Аг + = 0/0 ++ , Не/Не + = [(1 - 0,25) 0 + /0] м . Такая 
методика заранее предполагает нормальное содержание кислорода, но, 
как следует из табл. 21, относительное обилие азота и гелия оказалось 
повышенным в ряде туманностей. Оценки содержания серы и аргона соот¬ 
ветствуют нижней границе, поскольку в исследуемый спектральный диапа¬ 
зон не попали линии этих элементов в высоких стадиях ионизации. Заметно 
повышенное содержание неона может быть связано с некорректностью 
метода, поскольку такая же аномалия наблюдается и в планетарных туман¬ 
ностях разной степени возбуждения. Состав тонковолокнистой оболочки 
NGC 2359 меньше других отличается от нормы, но это может быть связано 
с попаданием в диафрагму спектрофотометра излучения диффузной об¬ 
ласти НИ. 

Можно ли объяснить наблюдаемое в кольцевых туманностях аномальное 
обилие тяжелых элементов, в первую очередь азота, обогащением меж¬ 
звездной среды веществом ветра? В этом нетрудно удостовериться, зная 
массу туманности (табл. 20), возраст, определяемый размером и скоростью 
расширения оболочки, темп потери массы звездой (табл. 18) и химический 
состав истекающего вещества по спектру свечения центральной звезды. 
Химический состав поверхности звезды Вольфа-Райе - достаточно неопре¬ 
деленная величина, оценки разных авторов зачастую различаются на поря¬ 
док, см., например, Нугис, 1982 и Виллис, 1982а. Тем не менее, принимая 
для звезды HD 192163 содержание N/He= ІО" 2 (по числу атомов) соглас¬ 
но измерениям Нугиса (1982) и Виллиса, Вилсона (1979), наблюдаемое 
в NGC6888 содержание М/Не = 1,55 • ІО" 3 можно объяснить перемешива¬ 
нием примерно пяти солнечных масс межзвездного вещества и около 
0,5-0,6 М. вещества ветра. Как показано выше, именно такую потерю 
массы в форме звездного ветра за время жизни оболочки обеспечивает 
наблюдаемый темп истечения центральной звезды. 
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В массивной оболочке Sh 308 относительное содержание N/He = 1,28 • ІО -3 
может быть следствием перемешивания 30—40 Л/® межзвездного газа и 
3—7 Mr., вещества ветра, если состав его соответствует N/He = 5 • ІО' 3 — ІО' 2 
согласно Нугису (1982), Виллису, Вилсону (1979). Приток массы ветра, 
соответствующий темпу истечения М = 4 • 10' 5 М в /годи возрасту оболочки 
t «=80 000 лет, равен ~3 М в . (В обоих случаях состав межзвездного газа 
принимался в соответствии с табл. 21 для туманности Ориона). 

Ошибки определения химического состава оболочек методом спектро¬ 
скопии велики. Это связано с неопределенностью перехода от содержания 
ионов к полному содержанию, с идеализированным представлением о еди¬ 
ной температуре излучающего газа, с реальными вариациями спектра от 
волокна к волокну. К тому же все расчеты сделаны в предположении фото- 
ионизационного возбуждения, в то время как скорость расширения ряда 
туманностей, в частности NGC6888, достигает —100 км ; с" 1 и определен¬ 
ный вклад может дать ударная ионизация и возбуждение газа на фронте 
ударной волны. (Впрочем, высвечивание газа за фронтом не преобладает 
над радиационным возбуждением даже в туманности NGC6888. Об этом 
свидетельствует обнаруженная автором стратификация излучения: линии 
более высокой стадии ионизации, такие как [ОШ], наблюдаются ближе 
к центру, чем низкой, [N II] и [S II]. При высвечивании газа за фронтом 
ударной волны наблюдается противоположная стратификация, см. § 6). 

Таким образом, на основании данных табл. 21 можно сделать вывод 
о повышенном содержании азота и, возможно, гелия в ряде оболочек 
вокруг звезд Вольфа—Райе. Более надежные количественные результаты, 
позволяющие судить об обогащении межзвездного газа тяжелыми элемен¬ 
тами в результате истечения звезд WR, должны дать наблюдения в рентге¬ 
новском диапазоне. 


§ 14. КОЛЬЦЕВЫЕ ТУМАННОСТИ: ЗВЕЗДНЫЙ ВЕТЕР 
ИЛИ СБРОС ОБОЛОЧКИ? 

Ситуация с объяснением природы оболочек вокруг звезд Вольфа—Райе 
сложилась парадоксальная. Кольцевые туманности были связаны с эффек¬ 
том сгребания межзвездного газа сильным звездным ветром еще в пио¬ 
нерской работе Джонсона и Хогга (1965), теория взаимодействия ветра 
с межзвездной средой развивалась параллельно с наблюдениями этих 
туманностей и на их основе. И все исследователи - наблюдатели и теорети¬ 
ки, занимающиеся туманностями этого типа или ветром в межзвездной 
среде, без всяких сомнений придерживались такой интерпретации. Однако 
в работе Масевич и др. (1975) впервые те же туманности связываются 
со сбросом оболочки в процессе эволюции массивной тесной двойной 
системы. Эта интерпретация стала так же широко использоваться уче¬ 
ными, занимающимися эволюцией массивных тесных пар (см., например, 
ван ден Хойвел, 1976; Моффет, Сеггевисс, 19796). Рассматривалась и воз¬ 
можность образования кольцевых туманностей вокруг одиночных звезд 
Вольфа—Райе путем сброса оболочки в' стадии красного или голубого 
сверхгиганта (Бисноватый-Коган, Надёжин, 1972; Конти, 1976). Ниже 
мы выведем ряд наблюдательных следствий упомянутых механизмов обра- 
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зования оболочек и, сравнив их с наблюдениями туманностей и звезд WR, 
выберем наиболее правдоподобный сценарий. 

Как видно из сводной табл. 20, размеры кольцевых туманностей 
заключены в пределах .2—100 пк, а скорости расширения — в пределах 
10—100 км ■ с . На примере трех наиболее изученных оболочек мы убе¬ 
дились, что мощность и продолжительность истечения центральной звезды 
достаточны для формирования туманности. Легко показать, что и осталь¬ 
ные оболочки в табл. 20 могли образоваться в результате сгребания ветром 
околозвездного газа. Более того, независимо от происхождения окружаю¬ 
щего газа (выброшенное звездой вещество или межзвездный газ), ряд 
наблюдательных фактов не может быть объяснен без учета сильного звезд¬ 
ного ветра. Действительно, яркие компактные конденсации и волокна, 
наблюдаемые в NGC 6888,размером 0,01—0,1 пк, с плотностью п е ^500см -3 
и температурой Г«15 000 К в отсутствие внешнего давления горячего 
газа ветра рассеются за время ІО 2 — ІО 3 лет. Кинематический возраст 
конденсаций, определяемый их скоростью и расстоянием от центра, на 
порядок больше, около (1—5) • 10 4 лет. Так же трудно понять без пред¬ 
положения о сильном звездном ветре само существование тонкой оболочки 
AR/R ^ 0,1 на расстоянии ~5 пкот центральной звезды, поскольку толщи¬ 
на свободно расширяющейся оболочки растет пропорционально радиусу. 
Давление горячего газа — затормозившегося ветра — препятствует дисси¬ 
пации плотных конденсаций и объясняет формирование тонкой оболочки 
на большом расстоянии от звезды. Наблюдаемая в NGC6888 картина 
разлета волокон также говорит не о торможении выброса, а об ускорении 
окружающего газа ветром: слабые диффузные газовые образования имеют 
большие скорости, чем яркие компактные конденсации. Если бы разлет 
определялся торможением выброшенного вещества в межзвездной среде, 
наблюдалась бы противоположная ситуация. Обнаруженное в ряде туман¬ 
ностей аномально высокое содержание азота и гелия, как мы убедились 
выше, также может быть объяснено обогащением межзвездного газа 
ветром. 

Итак, пока мы говорим только о физике туманностей, не касаясь цент¬ 
ральных звезд; она полностью укладывается в рамки модели взаимодейст¬ 
вия ветра с межзвездным газом, рассмотренной в § 12. Единственный 
наблюдательный аргумент, наводящий на мысль о сбросе оболочки, — 
кинематика туманности М 1—67. 

Однако, обращаясь к данным наблюдений центральных звезд WR в 
кольцевых туманностях и сравнивая их с полной выборкой звезд Вольфа— 
Райе галактического населения I, мы с неизбежностью приходим к выво¬ 
ду, что ’’чистый” звездный ветер не объясняет всей совокупности наблю¬ 
дательных данных. 

Приведем сначала основные параметры звезд Вольфа-Райе, определяю¬ 
щие их физику и эволюционный статус (см. Симпозиум MAC № 99; Ха- 
лиуллин, Черепащук, 1982; ван ден Хухт и др., 1981 и ссылки там). 

Феноменологически звезды WR классифицируются по наличию в спектре 
сильных широких линий Hel, Hell, а также азота, углерода и кислорода в 
стадиях ОН—ОVI, СІІ-СІѴ, Nil—NV. Физически они представляют собой 
продукт эволюции массивной звезды, потерявшей внешние водородные 
слои, т.е. гелиевое ядро с водородно-гелиевой оболочкой, обогащенной 
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С, N и О. Разделяют две последовательности звезд WR: азотную (WN) 
с преобладанием линий N в спектре и углеродную (WC) с сильными линия¬ 
ми С и О; общими являются линии НеІ и Hell. В Галактике отождествлена 
161 звезда WR, они распределены по спектральным классам следующим 
образом: WN 2-1, WN 3-4, WN 4-13, WN 4,5—6, WN 5-8, WN 6-18, WN 7-16, 
WN8-10, WN9-1, WN неклассифицированных - 4; WC4-6, WC5-13, 
WC6-15, WC 7—10, WC8— 8, WC 8,5-6, WC9-13, WC неклассифицирован¬ 
ных - 1; промежуточных или неклассифицированных WR - 8. Степень 
возбуждения спектра убывает вдоль каждой последовательности с перехо¬ 
дом к более позднему подклассу. 

Наблюдается корреляция распространенности звезд WR разных спект¬ 
ральных подклассов с галактоцентрическим расстоянием; в Магеллановых 
Облаках преобладают звезды азотной последовательности. Вероятно, оба 
факта связаны с различиями содержания в межзвездном газе тяжелых 
элементов,определяющего звездообразование. 

Типичный радиус фотосферы звезды составляет 3—4 R B , радиус истекаю¬ 
щей атмосферы достигает ~40 R 0 . Масса, надежно определенная для звезд 
WR в двойных системах, заключена в пределах 5-50 М е , наиболее правдо¬ 
подобное значение ~10 М в . Абсолютная светимость, определяемая по 
звездам в БМО или по членам галактических ОВ-ассоциаций, довольно 
сильно меняется в зависимости от спектрального класса вдоль азотной 
последовательности и слабо или совсем не меняется - вдоль углеродной; 
дисперсия Му достигает AM у = 0,5-0,7 m для одного класса. Корреля¬ 
ция Му со спектральным классом означает, что WN поздних классов — 
звезды большей массы и более высокой светимости, и если звезды эво¬ 
люционируют вдоль спектральной последовательности по мере истечения 
вещества, эволюция происходит в направлении от поздних классов к ран¬ 
ним. Болометрическая светимость звезд WR определяется очень неуверен¬ 
но, поскольку плохо известна болометрическая поправка: спектр излуче¬ 
ния заведомо не планковский, трудно разделить излучение гелиевого ядра 
и протяженной атмосферы, до конца не ясен механизм излучения в линиях. 



/Ѵ444Суд 3 СѴ Ser 

2 СХ Сер U CQ Сер 

Рис. 73. Звезды Вольфа-Райе в составе тесных двойных систем на диаграмме Герц- 
шпрунга-Рессела: 1 - V 444 Cyg, 2 - СХ Сер, 3 - СѴ Ser, 4 - CQ Сер по данным 
Черепащука (1982). Слева - последовательность однородных гелиевых звезд, спра¬ 
ва - начальная главная последовательность; показаны эволюционные треки мас¬ 
сивных звезд в тесных двойных системах, рассчитанные Тутуковым и Юнгельсоном 
(1973) 
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Таблица 22 


Эффективная температура и относительное обилие химических элементов в атмос¬ 
ферах звезд WN и WC по наблюдениям ультрафиолетовых спектров одиночных 
звезд (Виллис, Вилеон, 1979) 


Тип Т е , К C/N С/Не N/He 


WN 50 000 4 -ІО" 3 9 -ІО' 5 2,5 • 10' 2 

WC 30 000 3 9 ІО' 3 3-10" 3 


Это делает неуверенными оценки Т эф и М Ьоі . Поэтому положение индиви¬ 
дуальных звезд WR на диаграмме Герцшпрунга—Рессела определяется с 
большими погрешностями. Тем не менее можно считать твердо установ¬ 
ленным, что звезды WR имеют избыточную светимость для своей массы 
по сравнению со звездами главной последовательности и лежат между нею 
и последовательностью однородных гелиевых звезд (рис. 73). Наиболее 
правдоподобной эволюционной стадией звезд WR, определяемой их поло¬ 
жением на диаграмме Герцшпрунга—Рессела, является стадия горения 
гелия в конвективном ядре массивной звезды, потерявшей внешнюю 
водородную оболочку в результате обмена масс в двойной системе или 
при истечении массивной одиночной звезды. 

Звезды WR - самые сильные источники ветра среди одиночных стацио¬ 
нарных звезд (см. табл. 18). Среднее значение темпа потери массы состав¬ 
ляет 3 • 1(T S Л/е/год для звезд WN и 2,5 • КГ 5 MJ год - для WC; характер¬ 
ное значение скорости - = (2-3) -10 3 км • с -1 . Отношение механичес¬ 

кой энергии, теряемой в форме ветра, к излучаемой энергии составляет 
^вД-рад = 1/5 (по сравнению с L B /L paa =» 1/100 для звезд Of и L B /L pm < 
<1/100 для О-звезд главной последовательности). 

Распределение звезд WR в Галактике свидетельствует об их образовании 
из массивных предшественников. Средняя высота над галактической 
плоскостью г = 80—90 пк для WR в паре с ОВ- (т.е. для звезд, еще не полу¬ 
чивших ускорения при вспышке сверхновой в двойной системе), типична 
для наиболее массивных звезд населения 1. Звезды WR концентрируются 
в спиральных рукавах, в большинстве своем входят в ОВ-ассоциации, 
часто встречаются в областях звездообразования. Звезды углеродной 
последовательности более старые, чем звезды азотной. К этому выводу 
впервые пришел Микулашек (1969), показав, что звезды WC находятся 
систематически на больших расстояниях от центра молодых скоплений 
и ассоциаций, чем WN. Такая картина может быть связана либо с тем, что 
азотные звезды превращаются в углеродные в процессе эволюции, либо 
с тем, что последние образуются из звезд меньшей массы и поэтому эво¬ 
люционируют медленнее. Химический состав поверхности звезд Вольфа— 
Райе свидетельствует в пользу первой версии. 

В табл. 22 приведено относительное содержание С, N и Не в атмосфере 
звезд WR двух последовательностей по данным наблюдений пяти одиноч¬ 
ных звезд WN и одной WC в ультрафиолетовом диапазоне согласно Вил¬ 
лису, Вилсону (1979). Обилие водорода, определяемое по оптическим 
спектрам десятков звезд WR, соответствует N H /NH e *= 0,1-0,2. Как видно 
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из табл. 22, обилие углерода и азота в звездах двух последовательностей 
различается очень резко и именно так, как предсказывает течение цикла 
С— N— О, если звезды WN превращаются в WC (см. Тутуков, Юнгельсон, 
1983; Медер, 1983). Наблюдается заметный ход относительного содержа¬ 
ния Н/Не вдоль спектральных классов азотной последовательности: в 
поздних WN значение Н/Не ~ 1, в ранних Н/Не меняется от 1 до 0. Это 
свидетельствует об эволюции от поздних к ранним классам, если низкое 
содержание водорода обусловлено истечением внешних слоев звезды. 

Продолжительность последовательных стадий WN и WC примерно оди¬ 
накова и составляет около (1-2) • ІО 5 лет для звезд с начальной массой 
10-30 М е (Тутуков, Юнгельсон, 1973; Ванбеверен, Паккет, 1979; Ме¬ 
дер, 1983). 

Звезды WR — ядра кольцевых туманностей — не отличаются существен¬ 
но от звезд без оболочек, пока речь идет об индивидуальных параметрах 
звезды: спектре, светимости, темпе истечения и т.д. Но сравнивая статис¬ 
тические характеристики двух совокупностей звезд WR - с кольцевыми 
туманностями и без них — мы убеждаемся, что первым присущи две осо¬ 
бенности, принципиально важные для понимания природы феномена ”WR 
с оболочечной туманностью” (Лозинская, Тутуков, 1981): 

1. В полной выборке звезд WR, ограниченной гелиоцентрическим рас¬ 
стоянием г <2,5 кпк, содержится 47 звезд. Среди них десять с массивной 
компонентой в паре (с ОВ-звездой) и шесть с маломассивной, возможно 
с нейтронной звездой (Хидайат и др., 1984). В то же время из 18 кольце¬ 
вых оболочек в табл. 20 только три связаны с массивной парой (WR + ОВ) 
и шесть с маломассивной. При этом две из трех туманностей вокруг 
(WR + ОВ) являются не кавернами, образованными ветром, в терминоло¬ 
гии § 13, а принадлежат к типу R s , т.е. могут быть проэволюционировав- 
шими областями НІІ. Лишь одна из 10 туманностей, классифицированных 
как W или Е в табл. 20, связана с системой (WR + ОВ) и 5 связаны с (WR + 
+ компактный спутник). 

Если считать единственной причиной формирования кольцевых туман¬ 
ностей звездный ветер, преобладание оболочек вокруг звезд WR с невиди¬ 
мым компактным спутником непонятно. Образованные ветром каверны 
с равной вероятностью должны наблюдаться вокруг массивных, мало¬ 
массивных пар и одиночных звезд WR. Действительно, звезда О или В в 
паре с WR не уменьшает, а лишь увеличивает мощность звездного ветра, 
и нет видимых эффектов наблюдательной селекции, объясняющих малое 
число выметенных ветром оболочек вокруг двойных систем (WR + ОВ). 
Напротив, обнаружение маломассивного релятивистского спутника - 
предельно сложная наблюдательная задача: периодические изменения 
блеска звезды WR составляют ~2—3%, а вариации лучевой скорости не 
превышают ~5% ширины линии. Поэтому среди ’’одиночных” звезд WR, 
связанных с кольцевыми туманностями, возможно, есть еще необнаружен¬ 
ные двойные с маломассивными спутниками. 

2. Второй не объяснимый с точки зрения ’’чистого” звездного ветра 
факт — преобладание среди центральных звезд кольцевых туманностей 
звезд азотной последовательносит: из 18 туманностей табл. 20 лишь три 
связаны с WC; В околосолнечной области Галактики на расстоянии г < 
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<2,5 кпк 21 звезда относится к классу WN и 26 — к классу WC. Темп 
потери вещества звездами WC и WN одинаков; продолжительность стадии 
истечения звезд углеродной последовательности вдвое превышает продол¬ 
жительность действия ветра для звезд азотной последовательности, если 
первые образуются из вторых. Если бы единственной причиной формиро¬ 
вания кольцевых оболочек было действие ветра на межзвездный газ, 
более старые звезды углеродной последовательности должны были бы 
нагребать более массивные оболочки. Наблюдения, как видим, дают про¬ 
тивоположную картину. 

Обе трудности снимаются, если предположить, что ветер звезд Вольфа— 
Райе сгребает не межзвездный газ, а оболочку, выброшенную на пред¬ 
шествующей стадии развития массивной звезды. Сброс внешних водо¬ 
родных слоев возможен в процессе эволюции одиночной звезды или в 
двойной системе. В обоих случаях в результате последующего действия 
на выброшенный газ ветра звезды WR может образоваться кольцевая 
туманность с параметрами, близкими к наблюдаемым (Лозинская, Туту- 
ков, 1981). 

Сброс оболочки одиночной массивной звезды (М нач »30 М е ) можно 
ожидать на стадии выгорания водорода и начала горения гелия, т.е. после 
ухода в область красных сверхгигантов (Бисноватый-Коган, Надёжин, 
1972). Во внешних слг-ях звезды на этой стадии возникает сильный ин¬ 
версный градиент пло; кости, стимулирующий мощное (М «= 0,5 М®/год) 
кратковременное истечение, т.е. практически мгновенный сброс оболоч¬ 
ки, заключающей большую часть массы звезды, около 15— 20М®. 

В последние годы эволюционный сценарий массивной одиночной звезды: 
< О -* красный сверхгигант -»■ WN -* WC > с истечением вещества и конвектив¬ 
ным перемешиванием, выносящим С, N, О на поверхность ядра, получил 
широкое распространение (Медер, Леке, 1982; Медер, 1982,1983). 

Схема эволюции массивной тесной двойной системы согласно Масевич 
и др. (1975) и ван ден Хевелу (1976) с указанием характерной продолжи¬ 
тельности каждой стадии дана на рис. 74. Как видим, в развитии двух 
массивных звезд примерно равной массы (А/ Нач ^ 20 М в ) стадия WR ожи¬ 
дается дважды. В первый раз после того как более массивная звезда запол¬ 
нит свою часть полости Роша и начнется перетекание вещества на вторую 
звезду. В результате этой короткой (ІО 3 — 10 4 лет) стадии теряющий 
вещество спутник — практически чисто гелиевая звезда с остатками водо¬ 
рода в оболочке — превратится в звезду WR в паре с ОВ. Содержание угле¬ 
рода в оболочке молодой звезды WR по сравнению с содержанием азота 
невелико в результате реакций C-N-0. По мере истечения вещества обна¬ 
жаются более глубокие обогащенные углеродом слои и звезда WN превра¬ 
щается в WC. 

Далее, после истощения ядерного топлива, звезда взрывается как сверх¬ 
новая, образуя нейтронную звезду (или черную дыру?) в паре с ОВ. По¬ 
скольку вследствие перетекания вещества взрывается менее массивная 
звезда, система не распадается. В результате взрыва сверхновой система 
(ОВ + нейтронная звезда) приобретает большую пространственную ско¬ 
рость (до 100 км с" 1 ) и за время жизни системы (т.е. до вспышки второй 
звезды), равное ~3 • 10 6 лет, ’’убегающая” пара может удалиться от места 
возникновения на расстояние 100—500 пк. После выгорания водорода во 
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Рис. 74. Сценарий эволюции массивной тесной двой¬ 
ной системы, приводящий к образованию звезд 
WR с оболочками, согласно Масевич и др. (1975). 
Показаны стадии: 1 - две* звезды главной после¬ 
довательности; 2 - более массивная звезда с гелие¬ 
вым ядром заполняет полость Роша; 3 - звезда 
Вольфа — Райе в паре со звездой ОВ; 4 - нейт¬ 
ронная звезда в паре со звездой ОВ после вспышки 
сверхновой; 5 — вторая звезда почти заполняет 
полость Роша; 6 — гелиевое ядро с компактным 
релятивистским спутником внутри обшей оболоч¬ 
ки; 7 - звезда WR с компактным спутником и рас¬ 
ширяющейся кольцевой туманностью. Слева пока¬ 
зана ориентировочная продолжительность соответ¬ 
ствующих стадий 


второй компоненте ОВ-звезда расширяется и 
заполняет свою плоскость Роша. Поскольку 
скорость аккреции истекающего вещества на 
нейтронную звезду не превышает ІО -8 —ІО -7 
М 9 / год из-за ограничений, связанных с эд¬ 
дингтоновским пределом, компактный спут¬ 
ник и гелиевое ядро ОВ-звезды оказывают¬ 
ся погруженными в общую водородную обо¬ 
лочку. Продолжительность существования 
общей оболочки, вероятно, не превышает ее 
тепловой шкалы времени, т.е. ІО 3 —ІО 4 лет. 
После этого динамическое торможение двой¬ 
ного ядра — гелиевой звезды и релятивист¬ 
ского спутника - приводит к сбросу массивной (10-30Л/ ф ) общей оболочки. 
Скорость разлета оболочки в этой схеме должна быть порядка параболи¬ 
ческой на поверхности общей оболочки, т.е. 10—300 км • с -1 . Так в ходе 
эволюции массивной тесной двойной системы возникает молодая звезда 
Вольфа-Райе, возможно ’’убегающая”, с компактной релятивистской 
компонентой в паре, окруженная расширяющейся газовой туманностью. 

Время жизни оболочки, сброшенной одиночной или двойной массивной 
звездой, определяется уменьшением меры эмиссии расширяющейся туман¬ 
ности. Свободно расширяющаяся оболочка с массой около 20 М в становит¬ 
ся трудно обнаружимой на фоне галактической эмиссии при радиусе около 
2 пк (мы принимаем предел обнаружимости ME > 100 см” 6 • пк, см. ниже). 
С учетом ветра, сгребающего выброс в тонкий слой, кольцевая туманность 
может наблюдаться и при размере 10—20 пк. Соответственно время жизни 
оболочки в этой схеме составляет 10 4 — 10 s лет, что согласуется с кинема¬ 
тическим возрастом туманностей, собранных в табл. 20. По мере дальней¬ 
шего расширения, если только плотность окружающей среды не аномально 
высока, «о^.Ю см” 3 , расширяющаяся оболочка перестает наблюдаться на 
фоне галактической эмиссии Н а . Характерное время жизни ІО 4 — 10 s лет 
объясняет, почему кольцевые туманности обнаружены преимущественно 
вокруг звезд азотной последовательности — они становятся ненаблюдаемы¬ 
ми до перехода звезды из стадии WN в стадию WC. 
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Вторая особенность ядер кольцевых туманностей - отсутствие среди 
них массивных пар < WR + ОВ > — объясняется сбросом общей оболочки 
уже после взрыва сверхновой, на стадии образования нейтронной звезды 
в двойной системе и тривиально — в случае сброса оболочки одиночным 
сверхгигантом. 

Можно ли различить два пути образования звезд Вольфа-Райе с кольце¬ 
выми туманностями: при сбросе оболочки одиночной массивной звезды 
или в двойной системе? Есть три критерия и все они являются наблюдатель¬ 
ными следствиями вспышки сверхновой, которая предшествует сбросу 
общей оболочки в двойной системе: 

A. Наличие компактного спутника—нейтронной звезды на близкой 
орбите, обнаружение которого, впрочем, предельно затруднено широкими 
эмиссионными линиями и высокой светимостью звезд Вольфа-Райе. 

Б. Пекулярная скорость системы, достигающая —100 км - с -1 . (Харак¬ 
терные скорости звезд WR населения I до вспышки сверхновой соответст¬ 
вуют ~10 км • с -1 .) 

B. Если пекулярная скорость ’’убегающей” звезды направлена перпенди¬ 
кулярно галактической плоскости, то z -координата может быть аномально 
большой для крайне плоского населения звезд WR. (Для двойных си¬ 
стем <WR + ОВ>, т.е. до вспышки сверхновой, среднее значение равно 
z = 80 пк.) 

Таковы предсказываемые в рамках сценария сброса общей оболочки в 
двойной системе на стадии <WR + нейтронная звезда) признаки звезд Воль¬ 
фа—Райе с кольцевыми туманностями. Обращаясь к данным наблюдений, 
суммированным в табл. 20, видим, что указанными признаками обладают 
8 объектов: 

1. HD 50896: обнаружены слабая периодическая переменность блеска и 
периодические изменения профиля эмиссионных линий с периодом Р = 
= 3,75 d . Наблюдения интерпретируются как наличие компактного спут¬ 
ника — нейтронной звезды с массой М = 1,3 М„ внутри протяженной ат¬ 
мосферы звезды WR (Фирмани и др., 1980). Большая высота над галакти¬ 
ческой плоскостью г = -300 пк. 

2. HD96548: компактный спутник, период / > = 4,8 d , масса - около 
0,3 М. (Моффет, Иссерштедт, 1980). Большая высота над плоскостью 
Галактики г = —300 пк. (Недавно Смит и др., 1985, нашли период Р = 
= 5,8 d и рассмотрели иную возможную интерпретацию этих периодических 
изменений, не связанных с наличием компактного спутника. Если сомнения 
этих авторов подтвердятся, они коснутся и других объектов и, возможно, 
заставят пересмотреть всю концепцию.) 

3. HD 117688: высокая пекулярная скорость и пек = — 90 км • с' 1 . 

4. HD 187282: компактный спутник-нейтронная звезда; период 
/ , = 3,85 d , масса около 1 М<* (Антохин и др., 1982). Большая высота над 
галактической плоскостью г = -360 пк. 

5. HD 192163: компактный спутник; период Р = 4.5 d , масса около 
0,5 И., (Асланов, Черепащук, 1981). Высокая пекулярная скорость 
ѵ пек ~ ЮО км ■ с' 1 . 

6. 209 ВАС: компактный спутник, период Р = 2,36 d , масса - 1 — 1,6 М. 
(Моффет и др., 1982а). Большая высота над плоскостью г =260 пк и 
высокая пекулярная скорость и пек = 180 км • с' 1 . 
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7. HD 191765: компактный спутник, период P = lA d , масса около 
1,5 М. (Антохин, Черепащук, 1984). 

8. HD 115473: большая высота над галактической плоскостью г = 240 пк. 

По крайней мере для этих восьми объектов модель сброса общей обо¬ 
лочки на стадии <WR + нейтронная звезда) и последующее сгребание выбро¬ 
са ветром кажется убедительной. 

Применимость рассматриваемого сценария к тем объектам в табл. 20, 
в которых не найдены упомянутые признаки вспышки сверхновой, сегодня 
не может быть доказана. Возможно, часть из них образовалась при сбросе 
оболочки одиночной звезды и последующем сгребании выброса ветром. 
Массивные кольцевые туманности (Af^50— 100 М.) в основном состоят 
из сгребенного межзвездного газа, в их формировании ветер, вероятно, 
преобладает над мгновенным выбросом вещества. 

Итак, сброс оболочки плюс звездный ветер — таков наиболее вероятный 
ответ на вопрос, вынесенный в заглавие параграфа. Напомним, что ветер 
не может быть исключен из рассмотрения, поскольку он необходим для 
объяснения тонковолокнистой оболочечной структуры и кинематики 
туманностей, относящихся к классу W. 

Есть еще один независимый аргумент в пользу того, что ветер сгребает 
не межзвездное, а звездное вещество, причем последнее выброшено уже 
после вспышки сверхновой в системе. ’’Убегающие” звезды WR, а их много 
среди ядер кольцевых оболочек, в неподвижном межзвездном газе должны 
выметать асимметричные оболочки характерной дугообразной формы. 
Симметричная кольцевая структура туманности вокруг ’’убегающей” 
звезды может быть следствием того, что ветер сгребает выброшенный газ, 
движущийся вместе со звездой. Впрочем, форма оболочки должна рассмат¬ 
риваться в каждом случае индивидуально с учетом направления движения 
звезды, поскольку она зависит от распределения плотности окружающего 
межзвездного газа и от ориентации магнитного поля. 

Можно подойти к вопросу об образовании кольцевых туманностей еще 
с одной стороны, а именно, сравнить их число с ожидаемым в рамках двух 
гипотез: сброса оболочки или сгребания межзвездного газа ветром (см. Ло¬ 
зинская, 1983). 

Если выборка звезд WR и кольцевых оболочек полна, т.е. относится к 
объему, где все звезды и все туманности находятся выше порога обнаружи- 
мости, ожидаемое отношение числа звезд с оболочками N (WR + оболочка) 
к полному числу звезд jV(WR) определяется очевидным соотношением 

A(WR + o6on) г (обол) 

/Ѵ( WR) ” г (WR) ’ 

где г (WR) - продолжительность стадии WR (около (2-3) -10 5 лет) и 
t (обол) - время жизни оболочки. Если преобладающим механизмом 
формирования оболочек является сгребание межзвездного газа ветром, 
имеем A^(WR + o6on)/A r (WR) = 1, поскольку адиабатическая стадия рас¬ 
ширения каверны пренебрежимо коротка и время жизни туманности 
практически равно продолжительности стадии истечения (см. §12). 

Если основную роль играет ’’мгновенный” выброс вещества, г(обол) 
определяется уменьшением меры эмиссии в процессе расширения выбро¬ 
шенной оболочки. Предельный радиус Я Мт , при котором туманность 
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Таблица 23 

Статистика звезд Вольфа—Райе с туманностями 


Объем выборки 

WN — ранние; 

Ау< 2,5 т ’ 

WN — поздние, 

Ау<2,5 т 

WC, 

т ѵ < 11,1™, 
Ау<2,5 т 

Все WR 

Число звезд 

19 

12 

20 

51 

Яркий фон 

2 

2 

2 

6 

Звезды с облас¬ 

14 

9 

16 

39 

тями НІІ 

82% 

90% 

89% 

87% 

Звезды с коль¬ 

7 (+3?) 

3 (+2?) 

3 (+2?) 

13 (+7?) 

цевыми туман¬ 
ностями 

41 %(60%?) 

30 % (5 0 %?) 

17 % (28 %?) 

29 %(44 %?) 

В скобках данные с учетом неуверенных отождествлений. 



еще наблюдается (МЕ> 100 см -6 -пк), и соответствующее время жизни 
найдем, считая что характерная масса выброса составляет М вьібр < 10 М,,, 
толщина оболочки AR/R 0,2—0,3 и скорость разлета — около 30 км ■ с -1 . 

Предел обнаружимости протяженного объекта на красных картах Пало- 
марского атласа соответствует ME - 50 см -6 • пк, специальные ’’глубокие” 
фотографии через узкополосные фильтры позволяют выявить и более 
слабые туманности. Мы приняли более жесткий критерий обнаружимости, 
поскольку звезды WR принадлежат к крайне плоскому галактическому 
населению I, т.е. наблюдаются на фоне Н а -излучения галактического диска. 
При этих условиях ш. .одим: /?ц т < 2—3 пк, 7 выбр <5 ■ 10 4 — 10 s лет, 
7V(WR + обол) /jV(WR) <0,2-0,5. 

Обе оценки ожидаемого числа звезд с туманностями, безусловно, явля¬ 
ются лишь ориентировочными, тем не менее они различаются в 2—3 раза и 
интересно сравнить их с наблюдениями. Подсчет интегрального числа звезд 
ярче данной звездной величины показывает, что выборки галактических 
звезд WN (ранних) и WC можно считать полными до т ѵ = 11 т и выбор¬ 
ку WN (поздних) до т ѵ = 12 т . Сравнивая предельно обнаружимую ME = 
= 100 см" 6 • пк с мерой эмиссии кольцевых туманностей, например 
NGC6888, находим жесткое ограничение на межзвездное поглощение 
А у <2,5 т . В пределах т ѵ < 11 т (для поздних WN имеем т ѵ <12 т ) и 
А ѵ <2,5 т полными являются и выборка звезд WR, и выборка кольцевых 
туманностей. 

Статистика звезд WR с кольцевыми туманностями по данным Лозинской 
(1983) отражена в табл. 23, где даны объем полной выборки, число (и про¬ 
цент) звезд WR, связанных с областями НИ, а также число (и процент) 
звезд с кольцевыми туманностями, отдельно для ранних звезд WN (от WN 3 
до WN 6), поздних WN (от WN 7 до WN 9) и WC. 

Как следует из табл. 23, с диффузными областями НІІ связано около 
80—90% звезд WR, это согласуется с классическими представлениями об 
образовании зон Стремгрена вокруг горячих звезд. Диффузные области 
НИ образуются при достаточно высокой плотности окружающего газа, 
т.е. в ’’холодной” или ’’теплой” компонентах газового диска Галактики 
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(см. § 16). Процент звезд WR с диффузными туманностями выше доли 
объема галактического диска / х+х = 20-50%, занятого ’’холодным” и 
’’теплым” газом. Это понятно, поскольку звезды WR связаны с ОВ-ассоциа- 
циями и плотными газопылевыми комплексами. 

Сравнение наблюдаемого числа звезд WR с оболочками (29% и не более 
44% с учетом ненадежных отождествлений) с ожидаемым свидетельствует 
против гипотезы их формирования только под действием звездного ветра. 
По всей вероятности, мгновенный выброс вещества играет существенную 
роль в формировании кольцевых туманностей. Какова эта роль, пока не 
ясно. Можно думать, что выброшенная оболочка создает начальное, более 
устойчивое при взаимодействии с ветром, распределение плотности окру¬ 
жающего газа. 

Остается также открытым вопрос, почему, вопреки предсказанию тео¬ 
рии, кольцевые оболочки не всегда формируются вокруг источников 
сильного звездного ветра. Тривиальный ответ — из-за низкой плотности 
окружающей межзвездной среды - не проходит, поскольку большое число 
возбуждаемых звездами WR диффузных областей НИ свидетельствует о 
достаточно высокой плотности. Можно было бы предположить, что причи¬ 
ной отсутствия выметаемых ветром оболочек является высокая скорость 
звезды относительно околозвездного газа. Но и это, по-видимому, не так. 
Из 18 реально существующих кольцевых туманностей семь объектов: 
Sh 308, RCW78.NGC 6888,М 1-67, RCW 58,и туманности вокруг HD 187282, 
HD 115473 — обладают высокой пекулярной скоростью или аномально 
большой высотой над галактической плоскостью, что является свидетель¬ 
ством быстрого движения звезды. 

Возможно, короткое время жизни кольцевых туманностей по сравнению 
с продолжительностью стадии истечения WR объясняется быстрым проте¬ 
канием горячего ветра через разрывы регулярной структуры оболочки 
(Лозинская, 1983). Неоднородность оболочки может быть вызвана много¬ 
кратными прямыми и возвратными ударными волнами, возникающими 
из-за тепловой неустойчивости в момент схлопывания оболочки (см. § 8). 
Для разрыва оболочки достаточен контраст плотности сгребаемого газа 
Ап 0 /п 0 *=30%, а наличие магнитного поля облегчает фрагментацию оболоч¬ 
ки (Фалле, 19756). Возможно, протеканием горячего газа через неоднород¬ 
ную оболочку объясняются обнаруженные Вендкером и др. (1975) радиаль¬ 
ные выбросы в линии [0111] за границей яркой туманности NGC 6888. 

Если ветер действительно быстро протекает через скважную оболочку, 
слой горячего ветра (слой b на рис. 65) должен быть заметно ослаблен по 
сравнению с рассмотренной в § 12 картиной. Для проверки этого наиболее 
перспективны наблюдения рентгеновского излучения каверн, образованных 
звездным ветром. В табл. 24 представлена рассчитанная Бочкаревым и Ло¬ 
зинской (1985) ожидаемая в рамках стандартной модели каверны свети¬ 
мость ряда кольцевых туманностей вокруг звезд WR и Of в диапазоне 
0,1—4 кэВ с учетом межзвездного поглощения. Расчет сделан для плазмы 
нормального состава в ионизационном равновесии; использовались пара¬ 
метры туманностей, собранные в табл. 20 и 26. В табл. 24 приведены соот¬ 
ветственно в столбцах: 1 — туманность, 2 — принятый при оценке поглоще¬ 
ния избыток цвета центральной звезды, 3 - ожидаемая температура плазмы 
в слое Ь, 4 — ожидаемый поток рентгеновского излучения в диапазоне 
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Таблица 24 

Ожидаемые температура и поток рентгеновского излучения в диапазоне 0,1-4 кэВ 
кольцевых туманностей, связанных со звездами WR и Of ; для сравнения указан 
предельно обнаружимый поток прй наблюдениях с детектором ІРС обсерватории 
"Эйнштейн”; данные Бочкарева и Лозинской (1985) 


Туманность 

Е(В-Ѵ) 

т в , іо 6 К 

F (0,1-4 кэВ), 

Предельный 

F (0,1-4 кэВ) 

NGC'6888 

0,6-0,55 

9 

(1-2) - 10 11 

1,2 • 10 12 

Shi 19 

0.3 - 

2.5-5 

ІО” 

3,2 • ІО 12 *) 

Sh 308 

0,12-0,22 

9 

<1,7 • ІО 12 

3,2 - ІО ' 2 

NGC 2359 

0,56-0,66 

6-10 

(0,1-4)- ІО 12 

4 - ІО ' 3 

NGC6'04-5**) 
(вторая оболоч- 

0,7 

2 

5- 10 12 

1.1 - 10 12 

NGC 7635 

0,73 

2,5-4,5 

(0,1-6)- ІО 14 

2 • 10-*» 

RCW58 

0.54 

2-6 

<0,14 • 10' 12 

0,6 ■ ІО ' 2 

NGC 3199 

0,92 

3-7 

(0,1-1)- ІО 12 

1,4- ІО" 12 

*)в поле зрениі 

і детектора ІРС і 

попадает половин 

іа изображения туманности Shi 19. 

) Расчеты сделаны для второй от центра оболочки NGC 6164—5,поскольку только 
она, вероятно, образована звездным ветром (см. §15). 


0,1-4 кэВ, 6 - предельно обнаружимый поток при наблюдениях с детекто¬ 
ром изображений ІРС обсерватории ’’Эйнштейн” за время 10 4 с. 

В программу наблюдений обсерватории ’’Эйнштейн” был включен ряд 
кольцевых туманностей вокруг звезд WR. По данным Моффета и др. 
(19826) протяженные источники, связанные с туманностями Sh 308 и 
RCW58, не обнаружены за время накопления сигнала 10 4 с. Отсюда ндхо- 
дим верхний предел потока Sh308:F(0,l-4K3B) = 3,2 • ІО -12 эрг • см" 2 • с” 1 
и RCW58; F(0,l-4 кэВ) = 0,6 • 10" 12 эрг • см" 2 • с" 1 , оба значения выше 
ожидаемого потока. Наиболее перспективны для проверки теоретической 
модели взаимодействия ветра с межзвездной средой, в частности для 
проверки гипотезы о протекании ветра наружу, наблюдения NGC6888 и 
Shi 19. (Ожидаемые спектры рентгеновского излучения этих туманностей 
показаны на рис. 69 (с.209)) .Отметим,что эмиссия в области Sh 119 замет¬ 
на на карте мягкого рентгеновского излучения протяженной области в 
созвездии Лебедя, полученной Кэшем и др. (1980), но слишком слабая 
для количественных оценок. 

Недавно выделен протяженный рентгеновский источник, связанный с 
NGC6888 (Бочкарев и др., 1986). Поток излучения F (0,1-4 экВ) *= 
^ ІО" 12 эрг • см" 2 • с" 1 ниже предсказанного. Возможно, это подтверждает 
наше предположение о быстром протекании горячего ветра через разрывы 
регулярной структуры оболочки. Следует отметить, впрочем, что расчеты 
ожидаемой рентгеновской светимости образованных ветром каверн пока 
еще достаточно неопределенны. 
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§ 15. ТУМАННОСТИ, СВЯЗАННЫЕ СО ЗВЕЗДАМИ Ot 


Пролить свет на вопросы, поставленные в предыдущем параграфе, мо¬ 
гут исследования сходных образований вокруг других источников силь¬ 
ного звездного ветра, и прежде всего вокруг звезд Of, темп истечения кото¬ 
рых близок к темпу истечения звезд WR. Звезды Of - горячие массивные 
О-звезды, в спектре которых наряду с абсорбционными наблюдаются яркие 
широкие эмиссионные линии Hell (4686 А) , N111 (4634-40-41 А) и более 
слабые: Н а , СШ (5694 А) и др. Некоторые линии поглощения слабы или от¬ 
сутствуют в результате влияния эмиссии; эмиссионные линии часто харак¬ 
теризуются профилями типа Р Cyg. 

Звезды Of теряют вещество так же интенсивно, как звезды WR: М = 
= ІО -5 — ІО -6 Мѳ/год, Voo = (2—3) • ІО 3 км • с -1 (см. табл. 18 и данные 
Барлоу, Коуэна, 1977; Андриесс, 1980). Но в отличие от звезд WR звезды 
Of еще сохранили внешнюю водородную оболочку; масса, определяемая 
по звездам Of в составе двойных систем, достигает ~60 М е (Конти, 1979). 

Возможно, звезды Of являются предшественниками звезд Вольфа — Райе, 
во всяком случае звезд поздних классов WN7— 9 (Конти, 1979; Виллис, 
19826; Моффет Сеггевисс, 1979а, б; Медер, 1982, 1983). Звезды WN7-9 
отличаются от WC и ранних WN и близки к Of по ряду признаков. Они ха¬ 
рактеризуются более высокой светимостью и эффективной температурой, 
более узкими линиями в спектре и, что особенно важно, более высоким 
содержанием водорода в атмосфере, чем звезды ранних классов азотной 
последовательности. Звезды WN7— 9 встречаются в наиболее молодых 
звездных скоплениях. По диаграмме Герцшпрунга—Рессела соответствую¬ 
щих скоплений найден возраст 3 • ІО 6 лет для WN7-9 и 5 - ІО 6 лет для 
WN — ранних (Моффет и Сеггевисс, 1979в). По перечисленным параметрам 
звезды WN 7—9 более похожи на звезды Of, чем на звезды Вольфа — Райе 
ранних классов. Практически единственное различие между ними - более 
узкие эмиссионные линии в спектрах Of, что говорит о более мощной исте¬ 
кающей атмосфере звезд WN 7—9. Все перечисленные свойства могут быть 
объяснены в предположении, что звезды WN7— 9 образуются в процессе 
потери массы из массивных звезд Of (Л7 нач * 50 М@). О том, тянется ли 
эволюционная цепочка дальше, т.е. превращаются ли звезды WN 7—9 в звез¬ 
ды WN ранних классов и по мере дальнейшей потери массы в WC, существу¬ 
ют разные мнения. Не исключено, что звезды WN 3-6 имеют предшествен¬ 
никами менее массивные звезды сМ нач «ЗОМ®, 

Для выяснения эволюционного статуса звезд Of также интересно прове¬ 
рить, существуют ли вокруг них оболочечные туманности, и если существу¬ 
ют, то какова их природа. 

Автор обратился к проблеме поиска и исследования кольцевых туман¬ 
ностей вокруг звезд Of в 1982 г. (см. Лозинская и Ломовский, 1982; 
Лозинская, 1982; Лозинская и др„ 1983). 

Несколько туманностей с кольцевой морфологией, возбуждаемых звез¬ 
дами Of, были известны уже давно, но нас интересовал вопрос: существует 
ли единый класс таких образований, многочислен ли он, все ли звезды Of 
связаны с кольцевыми туманностями? 

Полный список звезд Of, О (f) , составленный на базе имеющихся катало¬ 
гов галактических звезд с известными спектральными характеристиками, 
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Таблица 25 

Звезды Of с диффузными и кольцевыми туманностями 


Класс светимости V 


Число звезд Of 12 

Число звезд Of, 11 

связанных с об- 90 % 

ластью НИ 

Число звезд Of, 3 

связанных с 25 % 

кольцевой ту¬ 
манностью (в 
том числе) 


III I + II Суммарно 


8 9 29 

6 7 23 

75% 80% 79% 

4 5 12 

50% 55% 41% 


содержит 108 объектов. Поскольку спектральные признаки, лежащие в 
основе идентификации звезд Of, могут быть ’’временными”, мы учитывали 
звезды, классифицированные как Of хотя бы в одном из каталогов. Ок¬ 
рестности звезд в области 5 > —43° были просмотрены на картах Паломарс- 
кого атласа и на ’’глубоких” фотографиях атласа Паркера и др. (1979). 
Использование ’’глубоких” фотографий, во-первых, позволяет выделить 
слабые туманности, с мерой эмиссии ME > 20 см -6 ■ пк, и, во-вторых, 
облегчает выявление кольцевой морфологии самых ярких туманнос¬ 
тей на фотографиях в линиях [ОН], [ОШ] и [SII] в дополнение к 
(Н а + [Nil]). 

Результаты поиска таковы. Эмиссия или сильное поглощение, препят¬ 
ствующие выявлению туманности, наблюдаются в окрестности более чем 
95 % просмотренных звезд. Без исследования кинематически трудно ус¬ 
тановить физическую связь выявленных слабых областей НИ со звездами. 
Но можно утверждать, что не более 3—5% звезд Of, находящихся в объеме, 
для которого выборка звезд и туманностей полна (см. ниже), не обнару¬ 
живают слабой эмиссионной туманности, во всяком случае на луче зрения. 

Из сотни просмотренных звезд Of 46 являются возбуждающими звезда¬ 
ми в 42 областях НИ, в том числе вокруг 13 звезд наблюдаются кольцевые 
туманности. Чтобы понять, много это или мало в свете того, что звезды 
Of, во-первых, ионизуют газ, во-вторых, ветер сгребает его, и, в-третьих, 
возможен ’’мгновенный” сброс вещества, рассмотрим область, свободную 
от эффектов наблюдательной селекции. Подсчет интегрального числа звезд 
ярче данной величины показал, что список звезд Of полон до т ѵ =8 т ,т.е. 
до расстояния 1,5—2,5 кпк при М ѵ = —5 т 4- — 6 т . Предельное поглощение, 
не препятствующее обнаружению кольцевой туманности, соответствует 
А ѵ = 2,5 т , если считать, что оболочки вокруг Of и WR идентичны 
(см. § 14). 

Полная выборка звезд, удовлетворяющих этим условиям (т ѵ < 8 m , 
А у < 2,5'"), насчитывает 36 объектов; из этих 36 звезд 25 связаны с облас¬ 
тями НІІ, в том числе 12 - с кольцевыми туманностями. В табл. 25 дано 
распределение звезд Of с диффузными и кольцевыми туманностями по 
классами светимости (кроме звезд с неизвестным классом светимости). 
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Таблица 26 

Кольцевые туманности вокруг звезд Of 


Туманность, морфоло¬ 
гический тип 


Звезда Of (другие 

возбуждающие 

звезды) 


Диаметр — угловой 
и линейный 


Масса, М® 


Примечания 


Sh 310 
R s 

IC 1396, Sh 131 
R s 


1C 1805, Sh 190 
R s 

Sh 264, ШГ 64 
R s 

RCW 113-116 
R s 

IC 1848, Sh 199 
R s 


HD 57060-UWCMa 4° 

(HD 57061) 70-100 пк 

HD 206267 3° 

(HD 204827, 205196 , 40-4Г пк 

205794, 205948, 

206773) 

HD 15570, 15558, 1,5° 

15629 

(скопление) 60 пк 

HD 36861 - XOri 3,5° 

(HD 36881, 36895, 30 пк 

37232) 

HD 151804, 152248, 3-4° 

152408 100-130 пк 

HD 17505 2° 

(HD237015, 17505, 75 пк 

17520 и др.) 


Скорость расширения 
внешней оболочки HI 



Таб; 


26 (окончание) 


1 2 3 


Тум. Розетка HD 460S6 60' 

R s +W (NGC 2244) 30 пк 

Sh 134, ШГ 248 HD 210839 - \Сер 3-4° 

R s 30-50 пк 

Кольцевая обо- HD 153919 2° 

К, 30-35 пк 

Sli 119, ШГ 240 HD 203064-68 Cyg 2-1,5° 

R S IW 34 пк 

NGC7653 BD + 60°2522 2,5’ 


W + R a 2 пк 

NGC 6164-6165 HD 148937 6' 

b'+W + R s 2,5 пк 

Sh 22, ШГ 123 HD 162978 45-50’ 

R S IW 10-18 пк 


20 Центральная каверна 

размером 20 пк 
Отдельные волокна, 
конденсации, пылевые 
облака 

Пылевая оболочка 


15 100-500 


20 4-5 


32 2 


Оболочка NGC 7635 
погружена в область 
НИ 
Sh 162 

NGC 6164-5 окружена 
двумя протяженными 
оболочками, см. текст 
Окружена внешней 
более слабой оболочкой 



Как видим, процент звезд Of, связанных с аморфными и кольцевыми 
туманностями, близок к числу звезд WR с туманностями: около'70—80% 
звезд Of связаны с областями НИ, в том числе 30-40% звезд окружены 
кольцевыми туманностями. Различия для разных классов светимости 
незначительны из-за малого объема выборки. 

Доля звезд Of, связанных с туманностями, больше доли объема галакти¬ 
ческого диска, занятого ’’холодным” и ’’теплым” газом высокой плот¬ 
ности; как и в случае звезд WR, это объясняется локализацией звезд в об¬ 
ласти плотных молекулярных комплексов и ОВ-ассоциаций. Действитель¬ 
но, из 29 звезд, принадлежащих к скоплениям и ассоциациям, 22 связаны с 
туманностями. Из шести одиночных звезд Of с туманностями связаны толь¬ 
ко две (Лозинская, 1982). 

Таким образом, мы убедились, что существует класс кольцевых эмис¬ 
сионных туманностей вокруг звезд Of, столь же многочисленный, что и 
оболочки вокруг звезд WR. Основные параметры кольцевых туманностей 
вокруг Of даны в табл. 26 соответственно по столбцам: 1 - название туман¬ 
ности и морфологический тип; 2 — звезда Of (в скобках приведены другие 
возбуждающие звезды, если они существуют); 3 — угловой и линейный 
диаметр; 4 — скорость расширения; 5 — масса оболочки; 6 — примечания. 

При оценке линейного размера для звезд в ассоциациях принималось 
расстояние согласно Хэмфрис (1978), в остальных случаях мы считали 
Му - —5 т 4- —6 т и учитывали поглощение по данным Нэккеля и Кла¬ 
ра (1980) или пользовались кинематическим расстоянием. 

Туманности, связанные со звездами Of, подразделяются на те же четыре 
типа, о которых мы говорили в § 13. Как и в случае звезд WR, большинство 
туманностей вокруг Of относится к типу R a - аморфных областей НН, 
список их приведен Лозинской (1982). Размеры туманностей этого типа 
согласуются с размерами зоны Стремгрена вокруг звезд 05—09: 60—200 пк 
в среде однородной плотности п и = 1 см -3 . Влияние ветра в этих туманнос¬ 
тях может проявляться в слабых высокоскоростных крыльях линий опти¬ 
ческого спектра. Возможно,’’глубокие” фотографии в линиях [ОН], [ОШ], 
[Nil] и [SII] с высоким угловым разрешением выявят тонковолокнистые 
оболочки вблизи звезд и в тех объектах, которые пока кажутся аморфны¬ 
ми областями НИ. Второй тип R s - это кольцевые области НИ, наиболее 
многочисленные в табл. 26. В большинстве туманностей этого типа звезда 
Of не единственный источник ионизующей радиации, но преобладающий 
источник звездного ветра. Иногда кольцевая туманность окружает молодое 
компактное скопление, содержащее звезду Of. 

Туманность Розетка вокруг скопления NGC 2244, включающего звезду 
Of HD 46056, может служить таким примером. В этом случае центральная 
каверна образуется в результате интенсивного звездообразования в центре 
плотного облака и последующего действия на остатки облака ионизующей 
радиации и ветра горячих звезд скопления. В туманности Розетка выделяет¬ 
ся несколько концентрических слоев; внешняя яркая оболочка не выявля¬ 
ет высокоскоростных крупномасштабных движений, внутренняя каверна 
окружена оболочкой ионизованного газа, расширяющейся со скоростью 
20 км-с -1 (Смит, 1973). 

Туманность Sh264 вокруг звезды 08f X Огі - более старый объект 
типа R s . В центральной каверне локализованы еще три О-звезды: X Огі яв- 

240 




ляется членом ассоциации Ori ОВ1, но связана с кольцевой туманностью, 
изолированной от протяженной оболочки, включающей Петлю Барнарда 
(см. § 17). При расстоянии г ~ 500 пк размер туманности — 64 X 48 пк, 
плотность п е ъ 3 см -3 , радиус зоны Стремгрена вокруг звезды класса 08III 
в среде с такой плотностью соответствует Rq т ~ 30 пк. Кольцевая туман¬ 
ность окружена оболочкой нейтрального водорода, пылевыми облаками, 
по всей видимости взаимодействует с близлежащим молекулярным обла¬ 
ком (см. Хейлес и др., 1981 и ссылки там). Оболочка HI расширяется со 
скоростью около 8 км • с -1 . Движения в ионизованной оболочке дозвуко¬ 
вые, скорость расширения не более 5 км • с -1 . Как видим, туманность 
вокруг X Огі может рассматриваться как классическая проэволюциониро- 
вавшая область НИ. Отношение интенсивностей линий: /[рш]Дн а = 0,2; 
ЛошіДнр = 0,02 (Ринрлдс, Огден, 1982) также типично для области НІІ. 
В то же время нельзя исключить и влияние ветра на формирование кольце¬ 
вой расширяющейся оболочки. Для образования оболочки HI размером 
~ 70 пк со скоростью расширения ~8 км ■ с -1 в среде с начальной плот¬ 
ностью «о ~ 1 см -3 необходима мощность ветра L B =» (2—3) • ІО 35 эрг ■ с' 1 
при продолжительности t & 2 • ІО 6 лет, что согласуется с темпом истечения 
и временем жизни звезд Of. 

Еще две туманности в табл. 26 Sh 119 и Sh 22 следует отнести к типу R s 
вокруг одиночных звезд или к типу W, поскольку их кольцевая морфоло¬ 
гия, вероятно, обусловлена влиянием ветра. 

Туманность Sh 119 вокруг 68 Лебедя — яркая протяженная оболочка, 
возможно, с двойной структурой (рис. 75). При участии автора проведены 
спектральные и интерферометрические наблюдения туманности, наблюде¬ 
ния в радиодиапазоне на частоте 105 МГц, UB Г-фотометрия центральной 
звезды. Результаты сводятся к следующему (Есипов и др., 1982). Опти¬ 
ческий спектр туманности - чисто рекомбинационный, спектр радиоизлу¬ 
чения - тепловой, а = -0,1. В оболочке не обнаружены систематические 
крупномасштабные движения, скорость хаотических движений заключена 
в пределах Лѵ = 20—30 км • с -1 . Средняя температура в туманности 
Т е = 12000 ± 5000 К, плотность п е = 40—150 см -3 , масса достигает 
100—150 М, . Источником ионизации является звезда 68 Лебедя, ветер 
центральной звезды достаточен для формирования оболочки радиусом 
17 пк, расширяющейся со скоростью < 15 км - с -1 в среде с плотностью 
н 0 = 0,7 см -3 . Необходимая мощность ветра Ь в ~3 • ІО 35 эрг • с -1 в десят¬ 
ки раз меньше наблюдаемой потери массы 68 Лебедя, (см. табл. 18), а воз¬ 
раст ~5 • 10 5 лет согласуется с временем жизни звезд Of. 

По аналогии со звездами WR — ядрами кольцевых туманностей — мы 
предположили, что 68 Лебедя может быть членом тесной системы с реля¬ 
тивистским спутником, и с целью поиска слабой периодической перемен¬ 
ности провели ее б'ЯГ-фотометрию. Периодическая переменность действи¬ 
тельно была обнаружена. 

Последующие спектральные наблюдения подтвердили переменность; 
кривая блеска и изменения спектрального профиля линий могут быть 
интерпретированы в рамках модели тесной пары с массой компактной 
компоненты 1-3 М. на расстоянии а = 307?. (Алдусева и др., 1982) . Таким 
образом,сходство физических параметров туманности Sh 119 с кольцевыми 


16. Т.А.Лозинская 
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Рис. 76. Фотография туманности NGC7635 вокруг звезды BD+60°2522, полученная 
Барлоу и др. (1976) 


Рис. 75. Фотография туманности Shi 19 вокруг звезды Of 68Cyg, совмещенная с ра¬ 
диоизофотами на частоте ѵ = 1400 МГц, полученных Вендкером (1971) 


оболочками вокруг звезд WR усугубляется наличием маломассивного ком¬ 
пактного спутника — возможно, нейтронной звезды. 

Кольцевая туманность Sh22 (RCW 144; объект № 123 в каталоге Газе и 
Шайна, 1955), связанная со звездой HD 162978 (08f II— III) , является двой¬ 
ником Sh 119 (Лозинская и др., 1983). Здесь также видна двойная оболоч¬ 
ка: центральная яркая кольцевая туманность размером 45—50’ и толщиной 
около 15-20'окружена более тонкими диффузными волокнами на рас¬ 
стоянии 65—80'от центральной звезды. Фотометрическое расстояние до 
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звезды равно 1,4 кпк, средняя лучевая скорость туманности u L sr = 
= +7 км • с" 1 дает кинематическое расстояние 2,7 ±1,6 кпк. С учетом неоп¬ 
ределенности расстояния радиус внутренней яркой оболочки составляет 
9-18 пк, внешней - 14-30 пк. На картах Паломарского атласа обращает 
на себя внимание кольцевая морфология большой области за пределами 
Sh22. Здесь можно выделить протяженное газопылевое образование разме¬ 
ром 4—5° с уярчением на периферии со звездой HD 162978 и туманностью 
Sh22 в центре симметрии. Для доказательства генетической связи этой 
внешней оболочки со звездой Of и Sft 22 необходимы исследования поля 
скоростей всего комплекса. Если газопылевая оболочка находится на том 
же расстоянии, ее радиус достигает 45-85 пк. Возможно, ее образование 
связано с ионизующей радиацией и ветром звезд ассоциации SgrOBl, рас¬ 
положенной на расстоянии 1,4 кпк. 

Сказать что-нибудь более определенное о механизме образования Sh 22 
и окружающих оболочек без исследований кинематики нельзя. Ветер 
HD 162978 может сформировать оболочку размером около 20 пк в среде с 
характерной плотностью п 0 «* 1 см -3 за время (1—5) • 10 s лет, если истече¬ 
ние имеет средний для звезд Of темп. 

Две туманности в табл. 26, безусловно, относятся к типу каверн, обра¬ 
зованных сильным звездным ветром; об этом свидетельствует их харак¬ 
терная тонковолокнистая морфология. 

Туманность NGC7635 вокруг BD + 60°2522 — тонковолокнистая сфери¬ 
ческая оболочка размером — 150” внутри протяженной (около 30 ) 
аморфной области НИ (рис. 76). Оценки расстояния противоречивы — от 
500 пк до 3,5 кпк, наиболее надежным кажется фотометрическое рассто- 
ние до звезды Гф от =3,5кпк (Дорошенко, 1972; Израел и др., 1973) и 
кинематическое расстояние до туманности г кин = 3,3 кпк (Дехарвенг-Ба- 
удел, 1973). Плотность и масса туманности, определяемые ее оптической 
яркостью (с. учетом скважности) при радиусе 1 кпк составляют п е 
*=400-500 см" 3 , М = 4-5 Me, (см. Линде, О’Нейл, 1983; Ломовский, Кле¬ 
ментьева, 1986 и ссылки там). Спектр радиоизлучения туманности — 
тепловой, поток соответствует средней плотности п е ~ 100см" 3 и массе 
М=13М@ (Израел и др., 1973). Вблизи центральной звезды находятся 
две-три яркие компактные конденсации размером около 0,03 пк с плот¬ 
ностью, равной (6—9) • ІО 3 см" 3 (Глушков, Карягина, 1972). Скорость 
расширения тонковолокнистой оболочки составляет около 15—20км с" 1 
по измерениям Дехарвенга-Баудела (1973). 

Тонкая оболочка генетически связана с протяженной диффузной об¬ 
ластью Shl62, полная масса газа в диффузной туманности достигает 
4 • ІО 3 М@, средняя плотность - 10—50 см" 3 (Израел и др., 1973). Прини¬ 
мая это’ значение в качестве плотности невозмущенного газа, сгребае¬ 
мого ветром, находим из (12.5) необходимую мощность истечения 
L B = (1-2) • 10 3s эрг • с -1 и возраст оболочки - около 2 • 10 4 лет. Наблю¬ 
даемая потеря массы звезды BD + 60° 2522 (см. табл. 18) обеспечивает не¬ 
обходимую мощность ветра. 

NGC 6164-5 - одна из самых поразительных туманностей на небе: четы¬ 
ре концентрические оболочки вокруг звезды 06f HD 148937 одновременно 
являют собой пример звездного выброса Е, образованной ветром каверны 
W и области НИ с кольцевой морфологией R s ■ Звезда расположена в центре 
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симметрии яркой туманности NGC6164— 5, окруженной ажурной системой 
тонких слабых волокон, погруженных в сфериче ски-симметричную область 
НИ, по внешней границе которой наблюдается тонкое пылевое кольцо 
(рис. 77). Наиболее надежная оценка расстояния до системы -1,4 кпк, что 
дает радиус соответствующих оболочек 1,3 пк (NGC6164— 5), 5,7 пк (тон¬ 
коволокнистая слабая оболочка), около 25 пк (кольцевая область НИ) и 
около 30 пк (пылевая оболочка). Центральное положение звезды в системе 
концентрических оболочек, вне всякого сомнения, говорит об их генети¬ 
ческой связи. 

Исследования кинематики туманности NGC6164— 5 показали, что цент¬ 
ральная яркая туманность выброшена из звезды: два внешних ярких сгусі- 
ка коллинеарны и движутся в противоположных направлениях с одинако¬ 
вой скоростью 32 км • с -1 , два внутренних слабых волокна движутся мед¬ 
леннее и, вероятно, выброшены позднее. Качпол и Фист (1970) и Пишмиш 
(1974) нашли, что возраст объекта составляет (1—4) • ІО 3 лет, а начальная 
скорость выброса — около 180 км • с -1 . 

Специфическая тонковолокнистая морфология второй оболочки типич¬ 
на для каверны.образованной звездным ветром.Возраст ее t = 5 • 10 4 — 1 0 s лет 
можно определить из соотношений (12.5), если принять невозмущенную 
область окружающей области НИ п 0 10 см -3 и параметры ветра = 
= 2600 км • с -1 , М = ІО -7 Л/ $ /год, согласно Брувейлеру и др. (1981). 

Окружающая диффузная туманность имеет структуру толстой оболочки, 
хорошо заметную в линии [SII], и, по всей вероятности является класси¬ 
ческой проэволюционировавшей областью НИ. Но не исключено, что коль¬ 
цевая морфология внешней области НИ также обусловлена ветром цент¬ 
ральной звезды, во всяком случае высокая яркость в линии [SII] типична 
для высвечивания газа за фронтом ударной волны. Учитывая меньшую 
плотность невозмущенного газа п 0 & 1 см -3 , находим, что при том же 
темпе истечения HD 148937 необходимая продолжительность действия вет¬ 
ра составляет около (2-5) ■ 10 s лет и не противоречит выводу Брувейлера 
и др. (1981) о том, что звезда еще не достигла главной последовательности. 

Как можно представить себе образование такой системы оболочек? 
Если следовать выводу предыдущего параграфа о том, что выброс оболоч¬ 
ки облегчает образование тонковолокнистой каверны, заполненной горя¬ 
чим ветром, можно думать, что образование второй от центра тонкой обо¬ 
лочки также было стимулировано мгновенным выбросом вещества, подоб¬ 
ным выбросу NGC6164— 5, но предшествовавшим ему. Полагая, что оба 
выброса были примерно одинаковыми и расширяются с сохранением тол¬ 
щины (ME а R ~ 4 ), и оценивая меру эмиссии NGC 6164-5 по излучению 
в линии Н а : Іц а = (3,5-18) • 10 -10 эрг ■ см -2 • с -1 согласно Джонсону 
(1972), находим, что радиусу 5,7 пк соответствует ME 130 см -6 пк, что 
согласуется с наблюдаемой яркостью тонковолокнистой туманности. Сох¬ 
ранение толщины расширяющейся выброшенной оболочки обеспечивается 
давлением горячего ветра. Если звездный ветер сгребает газ выброса, ана¬ 
логичного NGC6164— 5, понятны подобие и одинаковая ориентация цент¬ 
ральной и тонковолокнистой оболочек. Впрочем, это может быть следст¬ 
вием одинаковой асимметрии мгновенного и продолжительного выбросов 
вещества, определяемой свойствами центральной звезды, например ее 
вращением. Согласно Аведисовой (1977) эллипсоидальная форма кольце- 
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вых оболочек может быть результатом разной потери вещества с полюсов 
и экватора быстро вращающейся звезды в форме ветра или выброса. Внеш¬ 
няя диффузная оболочка HI1 и пылевое кольцо могут образоваться при 
движении ионизационного фронта или под действием звездного ветра. 
Для подтверждения такого сценария необходимы в первую очередь иссле¬ 
дования кинематики всего комплекса. 

Новый класс кольцевых туманностей вокруг звезд Of требует столь же 
пристального внимания наблюдателей, что и звезды WR с оболочками, 
ибо только сравнительный анализ тех и других прояснит механизм их обра¬ 
зования. Уже сейчас на базе имеющихся наблюдательных данных можно 
заключить следующее. Звезды Of ассоциируются с туманностями тех же 
четырех типов, что и звезды Вольфа —Райе, причем процент звезд обоих 
классов, связанных с кольцевыми и диффузными туманностями, пример¬ 
но одинаков. Сходными являются и физические условия в кольцевых 
туманностях — кавернах, выметенных ветром, и в звездных выбросах, 
связанных со звездами Of и WR. Звезды Of теряют вещество не только 
в форме ветра, но и ’’мгновенно”, в форме медленной оболочки. Возможно, 
на ранней стадии эволюции звезды Of сбрасывают вещество неоднократно; 
характерная масса выброса — около 2 М е . Пример оболочек вокруг звезды 
HD 148937 убедительно свидетельствует, что оба процесса - сброс оболочки 
и звездный ветер - действуют комплексно. И здесь возникает ряд задач, 
решение которых даст следующее приближение в исследовании взаимодей¬ 
ствия звездной и газовой составляющих галактик: действие сильного 
звездного ветра на выброшенную оболочку; разлет выброса в каверне, 
образованной звездным ветром. (Вторая задача может быть в большей сте¬ 
пени важна для исследования молодых остатков сверхновых). 

Среди звезд Of с кольцевыми туманностями есть двойные с компактным 
релятивистским спутником. Это упомянутая выше звезда 68 Лебедя, из¬ 
вестная массивная рентгеновская двойная HD 153919, представляющая Of в 
паре с нейтронной звездой. Еще в двух объектах табл. 26 есть ’’косвенные” 
призн жи вспышки сверхновой в двойной системе,о которых мы говорили в 
§ 14: звезда HD 57060 в туманности Sh 310 имеет слишком большую для га¬ 
лактического населения I высоту z = —150 пк, звезда HD 152408 в комплек¬ 
се RCW 113-116 характеризуется высокой пекулярной скоростью у„ек = 
= —116 км • с -1 . Среди центральных звезд Of есть и массивные пары, напри¬ 
мер, А Сер, BD + 60°2522 (Дорошенко, 1972; Черепашук, Асланов, 1984). 

Поиски слабой периодической переменности HD 57060, HD 152408 и 
других звезд Of с оболочками - чрезвычайно интересная наблюдательная 
задача, так как в цепи событий: вспышка сверхновой в двойной системе ->■ 

сброс общей оболочки -*• звездный ветер, которая рассматривалась в пре¬ 
дыдущем параграфе, еще много недостающих звеньев. 

Заключая перечень интересных задач, нельзя не упомянуть очевидную — 
поиски кольцевых туманностей вокруг звезд Of в близких галактиках, 
наиболее перспективные в БМО. Первый шаг в этом направлении уже сде¬ 
лан: Валборн (1982) обнаружил в спектрах четырех звезд Of в БМО яркие 
раздвоенные линии [ОН] 3727-3729 А, НеІ5876 А и [Nil] 6584 А. Расщеп¬ 
ление линий соответствует скорости ~30-50км ■ с -1 и может быть связано 
с наличием компактной расширяющейся оболочки типа NGC6164— 5 с по¬ 
вышенным содержанием азота. 
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Итак, выбрав звезды WR и Of как источники наиболее мощного ветра 
в надежде, что они позволят исследовать взаимодействие ветра с межзвезд¬ 
ным газом в ’’чистом виде”, мы убедились путем наблюдений, что этого 
’’чистого вида”, по всей вероятности, в природе не существует. Рассмотрен¬ 
ный в § 12 идеализированный сценарий образования тонковолокнистых 
каверн, заполненных горячим ветром, развивается на фоне ’’классической” 
эволюции области НІІ. Сильному звездному ветру на стадии WR предшест¬ 
вует продолжительная ( t ** 2 • ІО 6 лет) стадия более слабого ветра О-звезды 
на ГП, которая, возможно, завершается ’’мгновенным” сбросом внешней 
оболочки. Во всяком случае тонкие оболочки, наблюдаемые вокруг 
звезд WR, а может быть и Of, скорее всего представляют собой резуль¬ 
тат действия сильного ветра на газ, выброшенный звездой в предыду¬ 
щих фазах развития, но это не единственная возможность. 

Разнообразие типов туманностей, связанных с источниками звездного 
ветра, отражает разные стадии взаимодействия звезды с межзвездным га¬ 
зом, когда преобладающим оказывается один из механизмов: радиация, 
звездный ветер или сброс оболочки. Теория этого взаимодействия тоже 
развита ’’блоками”, для одного-двух преобладающих процессов, но не 
для всей их совокупности. Сейчас можно дать теоретическое обоснова¬ 
ние структуры, кинематики и физических условий для любого из пере¬ 
численных выше типов туманностей, наблюдающихся вокруг источников 
сильного звездного ветра. Гораздо труднее ответить на вопрос, почему, 
вопреки предсказаниям теории, тонковолокнистые оболочечные туман¬ 
ности, образованные ветром (тип W ) , не всегда наблюдаются вокруг 
звезд WR и Of. Но в гех случаях, когда такие оболочки наблюдаются, 
мы убеждаемся, что звездный ветер ’’возмущает” большую область меж¬ 
звездной среды на расстоянии до 10-20 пк, и это ’’возмущение” во мно¬ 
гом подобно действию вспышек сверхновых. Сходство связано с тем, что в 
обоих случаях развивается сильная сферическая ударная волна, которая 
распространяется по околозвездному газу, передавая ему кинетическую 
энергию взрыва или звездного ветра. 

Единственное принципиальное различие: тепловая природа радиоизлуче¬ 
ния образованных ветром каверн и синхротронная — старых остатков 
сверхновых — еще ждет своего объяснения. Действительно, если мы пра¬ 
вильно связываем синхротронное радиоизлучение старых остатков сверхно¬ 
вых с усилением межзвездного магнитного поля с релятивистскими части¬ 
цами, вмороженного в сжатый газ за фронтом волны высвечивания (см. § 9), 
то тот же механизм должен действовать в кавернах, образованных звезд¬ 
ным ветром, в частности, в NGC 6888. Скорость разлета последней и степень 
сжатия газа за фронтом, определяемая толщиной и плотностью волокнис¬ 
той оболочки, тождественны старому остатку ІС 443, но спектр радиоизлу¬ 
чения NGC 6888 чисто тепловой. Пока напрашиваются два разумных объяс¬ 
нения. Первое - синхротронное радиоизлучение старых остатков сверхно¬ 
вых существенно определяется релятивистскими электронами, инжектируе¬ 
мыми пульсаром или ускоренными на фронте ударной волны в начальной 
стадии развития остатка. Второе — ветер звезд WR и Of сгребает не меж¬ 
звездный, а выброшенный звездой газ, и в этом случае вмороженное в него 
магнитное поле оказывается существенно слабее среднего галактического 
(Лозинская, 1980в). 
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ГЛАВА IV 

ВЛИЯНИЕ СВЕРХНОВЫХ И ЗВЕЗДНОГО ВЕТРА 
НА ГАЗОПЫЛЕВУЮ СРЕДУ ГАЛАКТИКИ 


§ 16. ФИЗИЧЕСКОЕ СОСТОЯНИЕ МЕЖЗВЕЗДНОЙ СРЕДЫ, 

РЕГУЛИРУЕМОЕ СВЕРХНОВЫМИ 

Мы убедились выше, что вспышки сверхновых и сильный звездный ветер 
резко меняют температуру, плотность, скорости, состояние ионизации ок¬ 
ружающего газа. Существенно ли это для физики межзвездной среды в 
масштабе всей Галактики? Информации, необходимой для ответа на этот 
вопрос, уже достаточно. Действительно, мы знаем размер области, в кото¬ 
рой газ ускоряется и нагревается ударными волнами, вызванными вспыш¬ 
кой или сильным истечением вещества. Знаем, сколько времени живет этот 
горячий плазменный пузырь, окруженный плотной расширяющейся оболоч¬ 
кой. Знаем, как часто вспыхивают сверхновые и какие звезды обладают 
сильным ветром. 

Остатки сверхновых живут достаточно долго для того, чтобы в близкой 
окрестности успела вспыхнуть другая сверхновая и молодой остаток слил¬ 
ся со старым. На это впервые обратили внимание Кокс и Смит (1974), по¬ 
казав, что слияние горячих плазменных пузырей приводит к образованию 
горячих туннелей, занимающих существенный объем галактического диска. 
Неустойчивость типа Рэлея —Тейлора, возникающая в области столкнове¬ 
ния молодого остатка со старой оболочкой, приводит к разрыву оболочки 
и слиянию остатков. А учет неоднородности межзвездной среды еще усили¬ 
вает выводы Кокса и Смита, так как горячий газ за фронтом ударной вол¬ 
ны быстрее распространяется в среде между плотными облаками. Идея 
была детально развита Мак Ки и Острайкером (1977), которые сделали 
радикальный вывод: сверхновые играют определяющую роль в структуре 
межзвездной среды, так как горячий разреженный газ - слившиеся остат¬ 
ки — занимает большую часть объема галактического диска. Наблюдатель¬ 
ным стимулом, подтолкнувшим эти исследования, были измерения мягко¬ 
го рентгеновского фонового излучения, показавшие широкую распростра¬ 
ненность горячего (7’е «= 6 ■ ІО 5 К) газа с плотностью п е * 0,007 см~ 3 
(Бурстейн и др., 1976). 

Чтобы оценить вероятность слияния, зафиксируем объем старого остатка 
V ос R 3 а t 3n , где г) — показатель степени, определяющий закон расширения 
оболочки (см. § 8). Ожидаемое число молодых остатков с радиусом 
R </? (г), заключенных в этом объеме, £?(/?), и объемная скважность 
часть объема, занятая остатками сверхновых, / ОС н. составляют, согласно 
Мак Ки и Острайкеру (1977), 

б(/?) = (1 +3 tj)-‘SV f, / осн = 1 -e~ Q . (16.1) 

Здесь S — частота вспышек сверхновых, 5_із= S: ІО -13 пк _3 /гОд. 
Для предельно старого остатка, радиус и возраст которого определяются 
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соотношениями (8.7) и (8.8), можно принять 7? = 0, так как в этой стадии 
оболочка не расширяется (для молодых объектов т? = 0,3—0,4). Полагая 
t — t макс> R = 7? макс И 77= 0, находим 

Йо СН = 10~ О,29 ^ 5 1 і 28 5_ 1 зИо" О,14 ^о _ 4 1 ’ 30 . ?о 4 8 10'Ч/*. (16.2) 

Если внешнее давление Р 0 мало (Г 0 < 10 4 К,и 0 <0,3 см -3 ), имеем Q> 1, 
т.е. остатки сверхновых успевают слиться до полной диссипации в меж¬ 
звездной среде. Поскольку горячая разреженная плазма при температуре 
5 • 10 6 — ІО 7 К остывает медленно, за время t ^ 5 • ІО 6 лет,сливаются горя¬ 
чие пузыри, а новые вспышки еще прогревают слившиеся каверны, так как 
ударная волна быстро распространяется в разреженном газе, восстанавли¬ 
вая там высокую температуру. На этом основании Мак Ки и Острайкер 
сделали фундаментальный вывод: стандартная двухфазная модель меж¬ 
звездной среды, состоящей из холодных облаков и ’’теплого” межоблачно¬ 
го газа (Г е 5 • ІО 3 К, п е « 0,1 см -3 ), несостоятельна. Кроме этих двух 
компонент — ’’холодной” и ’’теплой” — существует третья, ’’горячая”, и 
горячий газ занимает существенный объем газового диска Галактики. 
Все три фазы находятся в состоянии, близком к динамическому равнове¬ 
сию, и переход из одного состояния в другое происходит быстро, за харак¬ 
терное время t ІО 7 лет. 

Это означает, что состояние межзвездной среды, определяющее, как мы 
видели в § 8, эволюцию остатков вспышек сверхновых, само регулируется 
всеми предшествующими вспышками. Следовательно, задачу определения 
равновесного состояния межзвездной среды следует решать в рамках пол¬ 
ного кругооборота вещества и энергии в достаточно большой области га¬ 
лактики (в конечном счете, если учесть еще влияние спиральных волн 
плотности, то в галактике в целом). 

Этот кругооборот, пока мы рассматриваем только физическое состояние 
среды, должен включать следующие основные компоненты: 

1. Молекулярные облака и гигантские молекулярные облака; масса 
первых — ІО 3 — ІО 4 А/., вторых - 10 5 -10 6 М.. 

2. Диффузные облака, нейтральные или ионизованные, с массой 
10— ІО 3 М.. Диффузные облака состоят из плотного ядра (холодная компо¬ 
нента) и разреженной ионизованной короны (теплая компонента). 

3. Теплая межоблачная среда с температурой ~ 10 4 К и плотностью 
около 0,1 см -3 . (Эта компонента фактически смыкается с теплой короной 
облаков. Вообще говоря, можно учесть еще две промежуточные фазы: 
теплые облака с низкой степенью ионизации и температурой, в интервале 
от 10 2 до 10 4 К, и очень разреженные области НИ, ионизованные ОВ-звезда- 
ми, находящимися вне областей НИ, но это несущественно для обсуждае¬ 
мой принципиальной схемы.) 

4. Звезды, образующиеся, согласно современным представлениям, на 
периферии гигантских молекулярных облаков в составе ассоциаций и скоп¬ 
лений. 

5. Сверхновые и источники сильного звездного ветра. 

6. Горячий разреженный газ в кавернах, образованных сверхновыми 
и звездным ветром. 

Взаимодействие этих компонент имеет многосторонний характер и опре¬ 
деляется следующими сбалансированными процессами. 
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I. Приток энергии ультрафиолетовой радиации звезд и сверхновых, 
а также кинетической энергии звездного ветра и оболочек сверхновых 
ионизует, греет и ускоряет межзвездный газ в облаках и межоблачной 
среде. Так происходит переход межзвездного газа из фазы ’’холодного” в 
фазу ’’теплого” и ’’горячего”. Нагретый газ теряет энергию при высвечива¬ 
нии, происходит диссипация энергии при неупругом столкновении облаков. 

II. Сверхновые и звездный ветер сгребают газ в плотные холодные обо¬ 
лочки, фрагментация оболочек приводит к образованию диффузных обла¬ 
ков. Так осуществляется переход из горячей и теплой фаз в холодную. 
Одновременно происходит испарение холодных облаков, соприкасающихся 
с горячим газом, фрагментация и разрушение облаков ударными волнами, 
вызванными разлетом сверхновых. 

III. Слипание при столкновении хаотически движущихся диффузных 
облаков приводит к образованию массивных молекулярных облаков. 
Крупномасштабная гравитационная неустойчивость ансамбля молеку¬ 
лярных облаков в большой области галактического диска формирует 
гигантские молекулярные облака. 

IV. В то же время происходит непрерывное разрушение (так называ¬ 
емая эрозия) молекулярных комплексов под действием ионизующей 
радиации, звездного ветра и вспышек сверхновых. 

V. Гравитационная неустойчивость на периферии гигантских молеку¬ 
лярных облаков, вызванная действием ударных волн, связанных со сверх¬ 
новыми, звездным ветром и расширением областей НІІ, инициирует новую 
волну звездообразования. 

VI. Осуществляется обмен веществом между диском и короной галак¬ 
тики, включающий ’’всплывание” горячих каверн или сверхзвуковое 
газодинамическое истечение (’’галактические фонтаны”), если горячий 
газ не погружен в толстый слой холодного плотного газа диска. С другой 
стороны, происходит радиативное охлаждение и падение коронального 
газа в галактический диск в форме холодных облаков. 

VII. Происходит обмен веществом между звездами и межзвездной 
средой: газ молекулярных облаков коллапсирует в звезды, звезды теряют 
вещество в форме звездного ветра, сброса ’’медленных” оболочек и при 
вспышках сверхновых. 

Характерное время таких процессов, как слипание облаков, образова¬ 
ние гигантских молекулярных комплексов, их эрозия и вспышки звездо¬ 
образования, составляет не менее ІО 7 — 10® лет. Обмен газом между гало 
и диском, между звездами и межзвездной средой происходит еще мед¬ 
леннее, t ^ ІО 9 лет (Икеучи и др., 1984). Быстрее всего (за время 
ІО 6 —ІО 7 лет) происходит взаимодействие ударных волн, вызванных сверх¬ 
новыми, и ветром, и ионизующей радиации звезд с газом межзвездной 
среды, регулирующее равновесие холодного, теплого и горячего газа. 
Поэтому в области, не включающей гигантские молекулярные облака и 
богатые очаги звездообразования, в интервале времени не более 10® лет, 
равновесное состояние диффузных облаков и межоблачной среды опре¬ 
деляется лишь сверхновыми, ветром и ионизующей радиацией, а наиболее 
эффективными процессами являются сгребание газа в оболочки, превра¬ 
щение холодных оболочек на поздних стадиях в хаотически движущиеся 
диффузные облака, нагревание газа ударными волнами и остывание из-за 
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радиационных потерь, ионизация и рекомбинация облаков и межоблачной 
среды, испарение холодных облаков, погруженных в горячей газ. Равно¬ 
весное состояние среды, определяемое этими факторами, впервые иссле¬ 
довано аналитически Мак Ки и Острайкером (1977). Численно для более 
широкого диапазона параметров межзвездного газа задача решена Хабе 
и др. (1981) и Икеучи и др. (1984); особое внимание эти авторы уделили 
процессу перехода в равновесное состояние. 

Чтобы получить количественные оценки параметров горячей, холодной 
и теплой среды, Мак Ки и Острайкер формально прослеживают эволюцию 
остатка сверхновой в терминах ”Q(R)'\ а именно, пользуясь (16.1) и соот¬ 
ветствующими соотношениями § 8, находят связь между Q и интересую¬ 
щими нас параметрами остатков. Приняв затем 2 = 1, что соответствует 
слиянию, можно определить состояние газа внутри слившихся остатков. 
Так, задавая в общем виде изменение радиуса оболочки в виде (8.11), 
имеем из (16.1) 


10 - 14 . 6 4 


(Г'~£Г 


(16.3) 


Для примера приведем соотношения, характеризующие момент радиа- 
тивного охлаждения: 

/П\°. 23 

Лохл = Ю 2 ' 21 £’0- 1 04 а°- 19 і3 0 ’ 04 ( '*• 180 ПК, 

/ Q п ч-0,1 5 

ГохлМО 5 - 47 ^^- 0 . 45 ^ 0 ' 30 — ) * 4,4 • 10 5 К, (16.4) 

2охл = 10 -2,O9 £’s _ ' 1 o ’ o9 a 1,18 /3 _2,19 5_ 1 з2 2 ’ 10 » 0,5. 


Здесь сохранены обозначения § 8; 0 - коэффициент, учитывающий 
усиление радиативного охлаждения из-за вариаций температуры и плот¬ 
ности внутри оболочки: L = fin 2 Г А(Т Г ) V, 0 = 2,3 для адиабатического 
решения и 0 = 10 с учетом теплопроводности и испарения облаков. Число¬ 
вые значения даны для стандартной модели, E SI = 1, п 0 = 0,01 см -3 , 
Е~48. 

Средние параметры горячей компоненты Мак Ки и Острайкер находят, 
учитывая вклад остатков на разных стадиях эволюции, т.е. интегрируя 

по их общему объему </> =Sf(Q)dQ : <и г > = 4,6 • ІО' 3 см“ 3 , Р т = 
о 

= 7,9 ■ ІО 3 см' 3 - К, < Т г ) = 4,6 • ІО 5 К или, интегрируя в интервале 0,25 < 
< Q < 0,75, что характеризует некоторые ’’типичные” значения: и г (тип) = 
= 3,5 ■ ІО 3 см' 3 , Р г (тип) = 3,6 • ІО 3 см' 3 - К, Т г (тип) = 4,5 • 10 s К. 

Теперь, зная характеристики горячего газа, можно найти параметры 
холодных облаков и теплой короны, считая, что три компоненты газа 
находятся при равных давлениях, и задавая спектр распределения облаков 
по размеру. Мак Ки и Острайкер принимают N{a) ос а' 4 , где а — радиус 
облака, но их выводы слабо зависят от принятого спектра. Маломассив¬ 
ные облака скорее всего лишены ядер и ионизованы во всем объеме. Они 
быстро испаряются лаже в относительно холодную среду между последо- 
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вательными прохождениями ударных волн и легко сгребаются при столк¬ 
новении с расширяющейся оболочкой сверхновой. Поэтому облака без 
ядер можно не учитывать в общем балансе межзвездной среды и мини¬ 
мальный размер в спектре облаков д 0м ин определять условием наличия 
у. них ядра. Ограничение размера облаков сверху, д 0 макс , связано с их 
гравитационной неустойчивостью. В такой идеализированной схеме доли 
объема, занятые холодным (/ х ) и теплым (/ х ) газом, равны соответ¬ 
ственно : 

/х = 4тг4р^об^-Ѵ п — Ма - ’ 

\«х/ «0 мин 

4 (16.5) 

/т = Я ов , 


а характерные межоблачные расстояния Л -1 = / N(a 0 )tt а 2 da : 

Хх = |2,2*7гЛиаЦ^ ' ] , 

Х т = [7гЖ об ЯкрГ 1 • 


Здесь д кр — критический радиус короны, определяемый условием наличия 
плотного ядра, п х и л т — плотность холодного ядра и теплой короны, 
К — отношение масс ядра и короны в самых маломассивных облаках, 
Ж об — число облаков в единице объема (пк -3 ). 

Среднюю плотность и условие равенства давлений запишем в виде 


П = «х/х + «т/т * «х/х. 

н х Г х я» (1 + Х т )п т Т т ~ 9 • 10 3 ?4. 


(16.7) 


где Х т = и е /п х — степень ионизации короны. При этом условии соотношение 
между минимальным размером облака а 0 М ин и критическим радиусом 
а к р имеет вид 


L (1 + х т ) т т \ 


(16.8) 


Максимальный размер гравитационно устойчивых облаков в отсут¬ 
ствие магнитного поля определен Спитцером (1969): а 0макс ~ 
» 2,3(7' х /80 К)Р^ /2 пк. При наличии магнитного поля Я 3 • ІО 6 Э: 
До макс ** 11,5 Род 516 *= 10 пк (Мак Ки, Острайкер, 1977). Из (16.5) и 
(16.7) следует 


- _ 11,5 Ха К р Я 0 б /*4 а 0 М1КС 

" (1 + jr x )r x4 П «О мин 


(16.9) 


Значения Х т и д кр определяются из условия ионизационного баланса: 

«кр =4[® Н П,( 1 


(16.10) 
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где а н - эффективное сечение ионизации иа рек - коэффициент рекомби¬ 
нации водорода, е У ф — число ионизующих квантов в см' 3 • с -1 ■ 

Соотношения (16.7)—(16.10) даюта 0 мин , д кр , Х т и Q ox „ при заданных 
К, Г х , Т т , д 0 макс. » и буф и при ’’типичном” значении давления горячего 
газа слившихся сверхновых. Из наблюдений диффузных галактических 
облаков следует Г х =« 80 К, Т т =«8000 К и 77=1 см' 3 (Спитцер, 1981). 
Поскольку облака без ядер быстро разрушаются, можно принять К » 2. 
Ионизующая радиация сверхновых в диапазоне энергий 13,6—40 эВ состав- 
ляетоколо 30% начальной энергии Е 0 (Шевалье, 1974, см. также § 8); в сред¬ 
нем по галактическому диску это дает б у ф = 1,2 • 10' 1S фотонов-см 3 с' 1 . 
Фоновая ионизующая радиация В-звезд соответствует ~ 0,7-10' 15 фото¬ 
нов • см' 3 • с' 1 ,0-звезды вне областей НИ поставляют в среднем 2 • 10' 15 фо¬ 
тонов см' 3 с 1 (Мецгер, 1978). Приняв суммарный приток ионизую¬ 
щего излучения буф = (2—3) 10' 15 фотонов • см' 3 • с' 1 с возможной ошиб¬ 
кой в два-три раза и приведенные выше температуру и среднюю плотность 
облаков, Мак Ки и Острайкер нашли параметры облаков, суммированные 
в табл. 27. Возможно, фоновое рентгеновское излучение сверхновых в диа¬ 
пазоне 40—120 эВ (около ІО' 16 S_ l3 E 5) фотонов • см' 3 • с' 1 по оценке 
Шевалье, 1974) проходит сквозь теплую ионизованную корону и образует 
вокруг ядра промежуточный теплый слабоионизованный слой с характер¬ 
ной плотностью п =« 0,16 см' 3 , степенью ионизации х =«0,15 и температурой 
в пределах ІО 2 — 10 4 К, занимающий долю объема / =« 0,1—0,15, но эти 
оценки очень неопределенны. Для полноты картины следует еще упомя¬ 
нуть разреженные области НИ, ионизуемые О-звездами вне плотных об¬ 
лаков. 

Результаты расчетов Мак Ки и Острайкера иллюстрирует рис. 78, где дан 
схематический разрез типичного облака с ядром, короной и промежуточ- 


Таблица 27 

Параметры межзвездных облаков по данным расчетов Мак Ки и Острайкера (1977) 


Параметры облаков 

і Холодное ядро | 

Теплая ионизованная корона 

Плотность водорода, см " 3 

42 

0.25 

Степень ионизации 

ІО' 3 

0,68 

Принятая температура, К 
Доля объема галактичес- 

80 

8000 

кого диска 

0.024 

0,23 

Межоблачные расстояния, га 
Радиус облаков, пк: 

< 88 

12 

максимальный 

10 

10,8 

средний 

1,6 

2,1 

минимальный 
Поверхностная плотность, 
ІО 19 см' 5 : 

0,38 

2,1 

максимальная 

173 

0,22 

средняя 

27 

0,22 

минимальная 

0,5 

0,22 
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Рис. 78. Структура межзвездной среды, регулируемая вспышками сверхновых, сог¬ 
ласно Мак Ки и Острайкеру (1977): а - ’’среднее” облако, погруженное в горячий 
газ; температура, плотность и степень ионизации ядра I, промежуточного теплого 
слабоионизованного слоя II, теплой короны III и горячей среды IV равны соответ¬ 
ственно: I - (80 К, 42 см 3 , 10 _3 ); II - (8000 К, 0,37 см' 3 , 0,15); III -.(8000 К, 
0,25 см' 3 , 0,68), IV - (4,5 • 10 3 К, 3,5 ■ 10' 3 см' 3 , 1); б-крупномасштабная схема; 
размер облаков отражает реальную скважность межзвездной среды, оболочка сверх¬ 
новой движется из правого верхнего угла; в - масштаб уменьшен еще в 20 раз, пока¬ 
заны лишь сравнительно молодые остатки сверхновых с радиусом R < R oxn (R 0 xn х 
* 180 пк в горячей разреженной среде) и самые большие облака с радиусом а > 7 пк 


ным слоем, погруженного в горячий газ, и схема трехкомпонентной струк¬ 
туры межзвездной среды в разных масштабах. 

Параметры трех компонент межзвездного газа, найденные в предпо¬ 
ложении, что они регулируются вспышками сверхновых, согласуются с 
данными наблюдений. Подчеркнем, что речь идет не об индивидуальных 
областях НІІ, HI или горячего межоблачного газа, отражающих локальные 
условия взаимодействия звезд и газовой среды, а о средних, типичных 
для околосолнечной области Галактики условиях. Оговорка об около¬ 
солнечной области важна хотя бы потому, что частота вспышек сверхно¬ 
вых 5_, з и средняя плотность газа п зависят от галактоцентрического 
расстояния. Наиболее полная компиляция наблюдений разных компонент 
газовой среды Галактики-сделана Майерсом (1978). Она суммирует ре¬ 
зультаты обзоров в семи спектральных линиях радио-и ультрафиолетового 
диапазонов. На рис. 79 представлена сводка оценок температуры, плот- 
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ности и давления, и, как видим, приведенные выше ’’теоретические” зна¬ 
чения согласуются с наблюдениями. 

Считая, что горячий межоблачный газ, теплые и холодные облака нахо¬ 
дятся при одинаковом давлении Р = 3700 см’ 3 ■ К, Майерс нашел из наблю¬ 
дений, представленных на рисунке, / г = 0,3—0,8, среднее значение / г = 
= 0,5 и /т = 0,2-0,4. Если при этом же давлении находятся все 45 наблю¬ 
давшихся диффузных облаков HI, их размер меняется'от 0,2 до 12 пк, 
средняя плотность — от 7 до 61 см’ 3 , что сотасуется с данными Мак Ки 
и Острайкера. Распределение облаков по размеру N(a) « а" 1 отличается 
от принятого выше, но основные выводы слабо зависят от спектра облаков, 
и близкие результаты получатся, даже если принять, что все облака харак¬ 
теризуются одним средним радиусом ядра и теплой короны. 

Сверхновые ответственны за ускорение галактических диффузных 
облаков, среднеквадратичная лучевая скорость которых по измерениям 
в линии 21 см и в оптических линиях составляет 6-8 км-с’ 1 , т.е. про¬ 
странственная скорость - 10-13 км ■ с - \ Эффективность перехода кинети¬ 
ческой энергии вспышки в энергию движения облаков составляет 1—3 %{см. 
Спитцер,1981).В этом нетрудно убедиться, считая для простоты, что расширя¬ 
ющаяся оболочка сверхновой ускоряет межзвездный газ лишь на стадии вы¬ 
свечивания. Обозначая эффективность передачи энергии к = М об ѵІ б /2Е 0 
и учитывая сохранение импульса в поздней стадии расширения 



Рис. 79. Сводка наблюдений температуры и плотности разных компонент межзвезд¬ 
ного газа Галактики (Майерс, 1978). Условные обозначения: 1 - горячий газ по 
наблюдениям в линии ОѴІ, 2 - межоблачный газ по наблюдениям в линии 21см, 3 - 
диффузные облака (наблюдения разных авторов, 21 см), 4 - темные облака (21 см), 
5 - темные облака (линии СО 2,6 мм), 6 - глобулы (СО 2,6 мм), 7- небольшие мо¬ 
лекулярные облака, связанные с эмиссионными туманностями (СО 2,6 мм), 8 - об¬ 
ласти НИ (наблюдения в линии Н, 09 а 6 см) 


255 




(16.11) 


оболочки, имеем 

к _ Л/об 1*Об Л/ охл Уохл ^об 
Л/ох л «ох л 2І^ 4 у охл 


Здесь М 0 б и и 0 б — масса и скорость полностью затормозившейся оболочки, 
уже практически неотличимой от стандартных галактических облаков; 
Л/охл и и охл - масса и скорость оболочки в момент г охл интенсивного 
охлаждения излучением (см. 8.3)). Принимая и об «= 10 км-с' 1 и ѵ охл *» 
558 100—200 км • с -1 , находим к «= 2—3 %, учитьшая, что в этой стадии около 
50% начальной энергии Е 0 уже высветилось, а тепловая и кинетическая 
энергии оболочки примерно равны. 

Более строгий анализ Мак Ки и Острайкера (1977) для полностью 
не упругих соударений дает для поздней стадии t > t ox л усредненный по 
углам между скоростью облака и скоростью оболочки приток энергии 

, М обол /М обол , 1 , \ 

АЕ+ = 27г R 2 dR M o5 (a 0 )N(a 0 )dao -(- v f - u 2 6 1 

Л/об * Л/ 0 б з / 

(16.12) 

на одну сверхновую с радиусом от R до г + dR и на интервал радиусов 
облаков от д 0 до д 0 + da 0 . Здесь принято, что масса на единицу поверх¬ 
ности облака превышает массу на единицу поверхности оболочки: Л/ об = 
— Л/ 0 б/д 2 > Л/ 0 бол = М 0 бол/^ 2 и скорость оболочки больше скорости 
облаков. 

Интегрирование (16.12) по спектру облаков и по радиусу сверхновой 
от момента образования оболочки R ox л до слияния R cn при т?' = 0,39 и 
Q = 0,5 дает 

3tf 2 AU , ' 

<< Д£- + » =- д кр [Л/(/? охл )] 2 Л 2 хл »»- хл «5 • ІО 49 эрг/СН, 

16 Рт 


(16.13) 


что составляет около 5 % принятой в расчетах начальной энергии вспышки 
Е si =1. 

Численные расчеты Ковье и др. (1981а) дали сходное значение притока 
энергии сверхновой в облачную компоненту среды (см. рис. 48). Усредняя 
потери энергии одной сверхновой по всему объему галактического диска 
при частоте вспышек 5_ 13 = 1, находим плотность притока кинетической 
d «£■+» , , 

энергии-= 6 10 эрг • см 3 ■ с . 

dV 

Приток энергии сверхновых компенсирует диссипацию энергии при 
неупругих столкновениях облаков. Считая, что сечение столкновения 
облаков равно половине геометрического, и усредняя по гауссовому 
распределению скорости и принятому выше распределению облаков по 

dUEJ) 

размерам, Мак Ки и Острайкер нашли плотность потери энергии: —■— =» 

*=■ —1,3• 10~ 44 ( и) 3 эрг• см -3 • с -1 . Приравнивая приток энергии сверхновых 
и потери энергии облаков, находим среднеквадратическую скорость обла¬ 
ков < ѵ > = 8 км • с -1 , близкую к наблюдаемой 
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Рассмотренное здесь равновесное состояние трехфазной межзвездной 
среды, регулируемое вспышками сверхновых, относится, как отмечалось, 
к средней околосолнечной области Галактики, лишенной гигантских моле¬ 
кулярных облаков. Мак Ки и Острайкер, убедившись в факте слияния 
остатков и в том, что горячие разреженные области галактического диска 
занимают большой объем, провели анализ для случая низкой начальной 
плотности п 0 = 0,01 см -3 . Но равновесное состояние, определяемое часто¬ 
той вспышек и начальным давлением (температурой и плотностью не¬ 
возмущенной среды), может быть и иным, в частности, разным в короне 
и диске, в спиральных рукавах и межрукавном пространстве, в центре и 
на периферии Галактики. Определяя конец жизни остатка как момент 
слияния (? сл ) либо как момент диссипации оболочки после выравнива¬ 
ния внешнего и внутреннего давления (t p ) , можно выделить в фазовой 
плоскости (плотность-температура) шесть областей, в которых равно¬ 
весное состояние межзвездного газа, регулируемое сверхновыми, ока¬ 
зывается различным. Чтобы обозначить их, зафиксируем три переходных 
момента в эволюции остатка (см. § 8) : t 2 — переход из адиабатической 
стадии с преобладающим испарением в стандартную адиабатическую, t 2 = 
= ? охл — переход из адиабатической в радиативную стадию, t 3 — начало 
диссипации оболочки. 

Область А: давления выравниваются на радиативной стадии t p > t 2 , 

t QJl > t 3 . 

Область В: слияние остатков происходит на радиативной стадии t 2 < 

< t CJ1 < t 3 (это случай, рассмотренный Мак Ки и Острайкером). 

Область С: давления выравниваются на стадии адиабатического расши¬ 
рения ?! <t p <t 2 (этот случай анализируется Коксом, 1979). 

Область D: слияние происходит из адиабатической стадии t x <t cn <t 2 . 

Область Е: давления выравниваются на стадии испарения t p <t x . 

Область F : слияние происходит на стадии испарения t сл < ? х. 

Эти шесть возможностей показаны на рис. 80; приблизительные оценки 
температуры и плотности невозмущенного газа сделаны Икеучи и др. 
(1984) для частоты вспышек 5_ 13 = 1 и плотности ’’средних” диффузных 
облаков (масса ~40 М в , размер 2 пк) N o6 = 10' 4 пк' 3 . Численные расчеты 
Хабе и др. (1981) показали, что равновесное состояние среды, регулируе¬ 
мое вспышками сверхновых, устанавливается за (1—3) • ІО 7 лет при S_ l3 = 1 
и на порядок величины позднее при 5_, 3 = 0,1 при разумных вариациях 
начальной температуры, средней плотности газа п и потока ионизующей 
радиации. При этом возможны по крайней мере четыре равновесных состоя¬ 
ния межзвездного газа, показанные на рис. 81 в фазовой плоскости 

< п, 5_! 3 >, см. Икеучи и др. (1984) : 

I — при высокой средней плотности газа и низкой частоте вспышек 
остатки сверхновых не сливаются, объем горячего газа мал и в фазовой 
области А устанавливается равновесие двухкомпонентной межзвездной 
среды: холодные облака и теплый ионизованный газ. 

II — при более высокой частоте вспышек или низкой плотности в облас¬ 
ти В устанавливается равновесие трехкомпонентной среды, описанное выше 

III — с увеличением числа вспышек возможно установление некоторого 

циклического режима изменений параметров межзвездной среды, пред¬ 
сказанного Икеучи, Томитой (1983), см. также Икеучи и др. (1984) 
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Рис. 80. Шесть областей (А, В, С, D, Е, F) в фазовой плоскости (температура - плот¬ 
ность межзвездного газа), в которых эволюция остатков сверхновых завершается 
по-разному. Границы областей соответствуют расчетам Икеучи и др. (1984) для час¬ 
тоты вспышек сверхновых S -із = 1 и плотности облаков /Ѵ об = 1СГ 4 пк 3 . Штриховой 
линией со стрелками показаны циклические изменения температуры и плотности 
межзвездного газа под влиянием сверхновых, см. текст 

Рис. 81. Четыре состояния межзвездной среды, определяемые частотой вспышек 
сверхновых (5) и средней плотностью газа (л): / - равновесие теплого и холодного 
газа, II - равновесие теплого, горячего и холодного газа (модель Мак Ки и Ост- 
райкера (1977)), III - циклические изменения состояния, IV - преобладание горя¬ 
чего газа, покидающего галактику (Икеучи и др., 1984) 


Смысл этой цикличности очевиден. При высокой частоте сверхновых газ 
нагревается и переходит з фазовую область С или Е, где диффузные облака 
не образуются, но эффективно испаряются. Горячий газ постепенно запол¬ 
няет весь объем, плотность его растет из-за испарения облаков. Увеличение 
плотности горячего газа может привести к преобладанию радиативного 
охлаждения над нагреванием ударными волнами, и среда переходит в об¬ 
ласть А, где вновь начинается образование диффузных облаков при фраг¬ 
ментации оболочек, сгребаемых сверхновыми. Формирование маленьких 
плотных облаков уменьшает среднюю плотность невозмущенного газа и 
переводит систему в фазу В, где вновь начинается эффективное нагревание 
сверхновыми. Это циклическое изменение состояния межзвездного газа 
показано штриховой линией на рис. 80. 

IV — при очень высокой частоте сверхновых радиативное охлаждение 
не преобладает над нагреванием в области С-Е и весь объем оказывается 
занятым горячим разреженным газом. 

Линии, разграничивающие эти четыре равновесных состояния в фазовой 
плоскости (n,S_ 1 з> на рис. 81, найдены из следующих условий: 

Переход между состоянием I и II: т сгр , где г сгр » (Rox n S) ’ - ха¬ 
рактерное время сгребания газа, t t ~ f -1 — характерное время ионизации. 
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Переход II—III: Г сгр ** Г исп Г нагр , где г исп = (/?исп^) 1 — время 
испарения, Л исп — радиус остатка при переходе из стадии испарения в 
адиабатическую (см. §8),Г„ агр ~3nkT/f r E 0 S — характерное время нагре¬ 
вания газа сверхновыми 

Переход ИІ-ІѴ: t Harp ^t oxn . 

Возможность циклических изменений состояния межзвездной среды 
пока еще остается чисто умозрительной, поскольку никак не проверена 
наблюдениями. Усложнив задачу, а именно введя в рассмотрение образова¬ 
ние и разрушение гигантских молекулярных облаков и звездообразование 
в них, можно, по-видимому, ближе подойти к реально наблюдаемой ситуа¬ 
ции. Состояние межзвездной среды с учетом всех перечисленных в начале 
параграфа компонент (кроме обмена газом между диском и гало), как 
показали расчеты Икеучи и др. (1984), также характеризуется цикличес¬ 
кими изменениями, цепь которых складывается из следующих основных 
звеньев. Гравитационная неустойчивость ансамбля молекулярных облаков, 
связанная, например, с неустойчивостью дифференциально вращающегося 
диска Галактйкц (см. Ковье (1981), приводит к слипанию нескольких 
десятков молекулярных облаков (с массой около ІО 4 М е ) в гигантские 
молекулярные облака (с массой 10 s — ІО 6 M Q ) . Появление таких комплек¬ 
сов вызывает вспышку звездообразования; начинаясь на периферии гигант¬ 
ских молекулярных облаков, звездообразование переводит часть облака в 
теплую фазу, а после начала вспышек сверхновых - в горячую. Волна 
звездообразования и вспышек сверхновых распространяется вглубь ги¬ 
гантского молекулярного облака, разрушая его, и потом затухает, исчер¬ 
пав ’’строительный материал”. Конкурирующая цепь процессов: сгребание 
и высвечивание теплого и горячего газа, образование и фрагментация 
холодных плотных оболочек, образование диффузных облаков и их слипа¬ 
ние в молекулярные облака — вновь увеличивает массу молекулярных 
облаков на единицу поверхности диска галактики. Когда последняя оказы¬ 
вается выше некоторой критической, зависящей от скорости молекуляр¬ 
ных облаков и эпициклической частоты (Ковье, 1981), вновь развивается 
гравитационная неустойчивость ансамбля молекулярных облаков. 



Рис. 82. Циклические изменения частоты сверхновых (5) и доли массы молекулярных 
облаков / мо , гигантских молекулярных облаков / гмо , диффузных облаков (f ao ) 
и горячих каверн - слившихся остатков сверхновых/ г ,// = Mi/EMj, расчеты Икеучи 
и др. (1984) для околосолнечной области Галактики при г = 1.7 см" 3 


17" 
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На рис.82 показаны результаты расчетов Икеучи идр.(1984)для около¬ 
солнечной области Галактики при плотности п= 1,7 см 3 , начальной функ¬ 
ции масс по Солпитеру N(M) « Л/ -2,35 в интервале 5 < М нач <60М® 
и времени жизни звезд данной массы 

lg t(M)= 10,02-3,57 \gM+ 0,9 (IgA/) 2 . (16.14) 

На кривой видны периодические изменения частоты вспышек сверхновых 
и доли общей массы газа, приходящейся на горячие каверны, молекуляр¬ 
ные облака и гигантские молекулярные облака, с периодом 1,2 ІО 8 лет. 
В зависимости от средней плотности газа, эпициклической частоты и диспер¬ 
сии скорости молекулярных облаков, т.е. на разных галактоцентрических 
расстояниях, расчеты дают разную продолжительность и амплитуду изме¬ 
нений. На расстояниях г гал % 5 кпк, п «= 10 см” 3 период уменьшается до 
4 • ІО 7 лет и амплитуда изменений частоты сверхновых падает; эта область 
соответствует кольцу молекулярных облаков в Галактике. Во внешних 
областях г гал 12 кпк при п = 0,7 см -3 ,ожидаются долгопериодические 
( t = 2,4 10® лет) изменения большой амплитуды. 

Эти циклические изменения состояния межзвездной среды имеют ту же 
природу, что колебательные химические реакции Белоусова—Жаботин- 
ского или периодические изменения популяций в простых экологических 
системах, например, четкие минимумы и максимумы численности зайцев, 
оленей карибу и рысей, наблюдаемые каждые ~ 10 лет в замкнутой эко¬ 
системе острова Ньюфаундленд (Бертгред, 1984). В роли ’’хищников” 
в нашем случае выступают звезды и сверхновые, разрушающие гигантские 
молекулярные облака, где они зарождаются. А отвлекаясь от биологи¬ 
ческих аналогий, можно надеяться, что именно вариации активности звез¬ 
дообразования и сопутствующих явлений: числа гигантских областей НІІ 
и частоты вспышек сверхновых, как наблюдаемый издалека феномен, 
легче всего обнаружить при статистическом анализе достаточно большого 
числа галактик. В частности, повышенная частота звездообразования, 
наблюдаемая в некоторых карликовых галактиках (Клейн, 1984), может 
быть, объясняется именно активной фазой этих звездных систем. 

В спиральных галактиках такие крупномасштабные долгопериодические 
циклы прерываются при прохождении волн плотности. Поэтому описанная 
картина скорее всего реализуется в области коротации или на периферии 
S -галактики. 

Градиент плотности в Галактике и плавучесть горячих плазменных пу¬ 
зырей — остатков сверхновых — приводят к проникновению горячего 
газа в корону. Если горячий газ в диске занимает значительный объем, 
т.е. не должен ’’просачиваться” сквозь большие массы холодного плотного 
газа, его подъем в корону может быть основным поставщиком корональ- 
ного газа, обеспечивая приток массы около 1 Л/®/год. Вспышки сверхно¬ 
вых I типа, локализованные высоко над плоскостью галактики, допогіни- 
тельно прогревают корональный газ, частично компенсируя его радиативное 
охлаждение. Средняя температура коронального газа не превышает ІО 6 К, 
плотность соответствует примерно 10“ 3 см” 3 . Если приток энергии сверх¬ 
новых I типа достаточно эффективно нагревает корональный газ, его харак¬ 
терная шкала высоты может достигать 7—8 кпк (Шевалье', Оегерл, 1979). 
Если горячего газа образуется больше, чем может удержать гравитационное 



поле Галактики, корональный газ покидает Галактику. Это означает, что 
галактический ветер также регулируется вспышками сверхновых. Радиа- 
тивное охлаждение коронального газа может оказаться существенным на 
высоте 2-5 кпк. Охлаждение сопровождается тепловой неустойчивостью 
и приводит к конденсации нейтральных облаков. Холодный уплотнившийся 
газ падает обратно в галактический диск с характерной скоростью около 
100 км с’ 1 . Не исключено, что в результате этого процесса, получившего 
название ’’галактические фонтаны”, образуются высокоскоростные высо¬ 
коширотные облака HI (Шапиро, Филд, 1976; Кокс, 1981). Действительно, 
подавляющее большинство высокоширотных облаков имеют отрицатель¬ 
ные скорости такого порядка. Если корональный газ интенсивно остывает, 
обмен газом между диском и короной может достигать нескольких масс 
Солнца в год. Впрочем, исследования процесса образования горячей короны 
находятся в самой начальной стадии и все приведенные оценки достаточно 
спекулятивны. 

Влияет ли звездный ветер на крупномасштабную структуру газовой 
среды Галактики в той же мере, что и вспышки сверхновых? В частности, 
каков вклад энергии, теряемой звездами в форме ветра, по сравнению 
с энергией, выделяющейся при вспышках? Сейчас на этот вопрос можно 
однозначно ответить на основе наблюдательных данных, поскольку из¬ 
вестно, какие звезды и с какой интенсивностью теряют вещество, и из¬ 
вестно число звезд разных спектральных классов в окрестности Солнца. 
Этого достаточно, чтобы в буквальном смысле пересчитать все источники 
звездного ветра и учесть вклад каждого, что и было сделано Абботом 
(1982). Из рис. 63,64 следует, что сильное истечение присуще всем звездам 
с Л/ нач ^ 15 М @ , и это значение принято Абботом в качестве предела, раз¬ 
деляющего звезды с ветром и без него. Современные каталоги массивных 
звезд ранних спектральных классов полны до расстояния г < 3 кпк. Эти 
звезды, как следует из табл. 28, являются основными поставщиками 
кинетической энергии ветра. Обладающие ветром карлики ранних классов 
видны до расстояния 500 пк, А- и В-сверхгиганты — до 1,5 кпк, но ветер 
их, как правило, дает малый вклад по сравнению с массивными звездами 
ранних классов. Можно пренебречь также энергией ветра холодных сверх¬ 
гигантов (суммарная энергия примерно в ІО 4 раз ниже, чем горячих звезд 
ОВ), холодных карликов (в ІО 3 раз ниже) и ядер планетарных туманнос- 

Таблица 28 


Потеря массы в форме звездного ветра, приток энергии ветра и ионизующей 
радиации массивных звезд разных классов по данным Аббота (1982) 


Составляющие 

і Вклад звезд разных спект- 

Полный вклад на 1 кпк 2 
плоскости Галактики 

1 WR 

тч 

В,А 

М 

56 

36 

8 

8,6 • 10"' (А1о/год) • кпк" 3 

L a = 0,5 Mvl 

50 

47 

3 

1,9 • ІО 3 "эрг с" 1 кпк" 3 

Ионизующая радиация 

6 

66 

28 

3,4 ■ 10 40 эрг • с' 1 - кпк" 3 

Число звезд с 





ЛГ нач > 15 М @ 

4 

49 

47 

40,3 звезды ■ кпк" 3 
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Таблица 29 

Мощность звездного ветра ассоциаций в околосолнечной области г е < 3 кпк 
по данным Аббота (1982) 


■ Ассоциация 

1 L B , эрг-с" 1 

Ассоциация 

| L B , эрг е’ 1 

Cyg ОВ1,ОВ2, ОВЗ 

1Q39 *) 

Cru ОВ1 

2,4 ■ 10 37 

СагОВІ 

8 3 ю 38 *) 

Mon ОВ2 

1,7 • 10 37 

Sco OBI 

1,7 ' ІО 3 8 

Сер ОВ2 

1,3 • 10 37 

Sgr OBI 

1 з • ІО 38 

Огі ОВ1 

1,3 -io 37 

Cas OB6 

1,1 • ІО 38 

Cas ОВ5 

1,3 ■ 10 37 

Тум. Гама 

7 • ІО 37 

Pup OBI 

1,2 • 10 37 

Ser OBI, OB2 

9 ■ ІО 37 

Cen OBI 

10 37 

Per OBI 

3,2 • ІО 37 

Vul OBI 

10 37 

Ara OBla 

2,7 - ІО 37 



*) Вероятно, несколько завышенные значения. 



тей (в ІО 2 раз ниже), поэтому подсчеты Аббота дают достаточно полную 
информацию вплоть до расстояния 3 кпк. Результаты оценки ионизующей 
радиации звезд и механической энергии ветра приведены в табл. 28 
и 29. Суммарная средняя мощность ветра всех звезде окрестности Солнца 
г < 3 кпк составляет 1,9 -ІО 3 8 эрг • с -1 • кпк -2 наиболее существенный 
вклад энергии обусловлен ветром относительно редких звезд WR и звезд 
ранних спектральных классов; это же относится к потоку ионизующей 
радиации. Суммарная мощность ветра 50 звезд WR, стадия истечения кото¬ 
рых на порядок короче времени жизни 0-звезд в стадии горения водорода, 
превышает мощность ветра остальных ~500 звезд О, заключенных в той же 
области; мощность ветра ~ 500 звезд ВА практически можно не учитывать 
при рассмотрении крупномасштабной динамики межзвездной среды. 

Мы видели в § 12, что кинетическая энергия звездного ветра переда¬ 
ется окружающему межзвездному газу и идет на нагревание газа ударными 
волнами, на ускорение выметенной оболочки и излучается газом оболоч¬ 
ки и горячим слоем ветра. В рассмотренной в § 12 стандартной каверне, 
образованной ветром с мощностью L B = ІО 36 эрг • с -1 в среде с плотностью 
и 0 = 1 см -3 , за время жизни ІО 6 лет около 30% энергии ветра переходит 
в тепловую энергию горячего слоя, около 10% — в кинетическую энергию 
расширения холодной плотности оболочки, около 27% излучается горя¬ 
чим газом и около 33% — сгребенным межзвездным газом (Уивер и др., 
1977). Излучаемая в каверне энергия в свою очередь идет на нагревание 
областей HI и НИ. Эффективность этих процессов передачи энергии звезд¬ 
ного ветра разным компонентам межзвездной среды суммирована в табл. 30 
Здесь же для сравнения приведены приток энергии сверхновых и ионизу¬ 
ющая радиация звезд в той же околосолнечной области г ѳ < 3 кпк. Оценка 
вклада сверхновых менее определенна; в нее, кроме начальной энергии 
сверхновых I и II типа, входит число сверхновых в рассматриваемом объе¬ 
ме. Последние нельзя просто пересчитать, как пересчитаны звезды — источ¬ 
ники радиации и ветра. Оценка числа сверхновых сделана в предположении, 
что каждая звезда смассойЛ/ нач > 8 М в дает вспышку сверхновой, а число 
звезд с 8 <М нач < 15 М @ найдено из начальной функции масс. 
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Аналогичный подсчет, опираясь на большее число измерений М и ѵ „ и 
приняв несколько иную начальную функцию масс для учета сверхновых, 
недавно провел ван Барэн (1985). Качественно его выводы об относитель¬ 
ном вкладе звезд разной массы в приток массы, энергии и импульса в меж¬ 
звездную среду согласуются с оценками Аббота; абсолютные значения сум¬ 
марного вклада несколько различаются. В частности, для околосолнечной 
области г < 2 кпк ван Барэн дает следующие значения суммарного при¬ 
тока массы, энергии и импульса, обусловленного звездным ветром и 
вспышками сверхновых (на единицу площади диска Галактики): 

М = 10" 3 (Л/@/год) • кпк” 2 , 

Р= ІО 31 дн • кпк -2 , 

Б = 2,7-Ю 39 эрг • с -1 кпк -2 . 

Резюмируя подсчеты Аббота и ван Барэна, можно заключить, что зве¬ 
зды теряют энергию в основном в форме радиации: суммарная энергия вет¬ 
ра не превышает 1 % (для звезд WR — 5%), суммарная энергия, выделя¬ 
ющаяся при вспышках, не превышает 2% энергии фотонного излучения. 
Тем не менее, из-за более высокой эффективности передачи кинетической 
энергии ветра и сверхновых межзвездному газу все три источника оказы¬ 
вают сравнимое влияние на межзвездную среду в большом масштабе. 
При этом сверхновые играют доминирующую роль в нагревании горячей 
компоненты межоблачной среды, радиация доминирует в нагревании 
областей НИ и оба процесса играют примерно равную роль в нагревании 
нейтральных облаков. Механическая энергия звездного ветра в среднем 
составляет около 20% энергии, выделяющейся при вспышках сверхновых. 
Поэтому рассмотренная в начале параграфа трехфазная структура меж¬ 
звездной среды действительно в основном определяется сверхновыми. 

Таблица 30 

Вклад ионизующей радиации, энергии звездного ветра и сверхновых в разные 
компоненты межзвездной среды, единицы: эрг • с" 1 • кпк" 2 , результаты подсчетов 
Аббота (1982) 


Приток энергии | 

Радиация 

Звездный 

Сверхновые 

энергия 

Нагревание горяче¬ 
го газа ударными 

волнами 

- 

6 • ІО 37 

2 • ІО 38 

4 • ІО 38 

Кинетическая энер¬ 
гия движения облаков 

2 ■ ІО 37 

2 - ІО 3 7 

6 • ІО 37 

9 ■ ІО 37 

Нагревание областей 

Н1І ионизующей ра¬ 
диацией 

2 ■ ІО 3 9 

з ■ ІО 37 

2 • ІО 38 

2 • ІО 39 

Нагревание областей HI 
ударными волнами и 

излучением 

3 10 38 

ІО 36 

з • ІО 38 

6 • 10 38 

Общий выход 
энергии 

з • ІО 40 

2 - 10 3 8 

ІО 39 
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Однако в области ОВ-ассоциаций, где мощность ветра примерно на два 
порядка выше средней, его влияние на физику и кинематику межзвезд¬ 
ного газа преобладает над влиянием сверхновых . 

§ 17. ГИГАНТСКИЕ ОБОЛОЧКИ, ОБРАЗОВАННЫЕ СВЕРХНОВЫМИ 
И ЗВЕЗДНЫМ ВЕТРОМ ОВ-АССОЦИАЦИЙ 

Влияние сверхновых и звездного ветра на межзвездный газ сильнее 
всего заметно в окрестности ОВ-ассоциаций. К ассоциациям и скоплениям 
принадлежит 50—90% массивных звезд ранних спектральных классов. 
Это означает, что большинство сверхновых, во всяком случае СН II, вспы¬ 
хивает в ассоциациях. Генетическая связь ряда галактических остатков 
сверхновых с ОВ-ассоциациями доказывается их специфической мор¬ 
фологией и кинематикой (см. Лозинская, 19806). Еще нагляднее эта связь 
выявляется в БМО, где нет отягощающих ошибок оценки расстояния. 
Центры ~ 40% остатков сверхновых в БМО лежат внутри ОВ-ассоциаций; 
полная площадь последних не превышает ~ 4% видимой площади БМО, 
так что вероятность случайного совпадения незначительна. 

Частоту вспышек сверхновых в ассоциациях можно определить, зная 
полное число ОВ-ассоциаций в Галактике, средний интервал между вспыш¬ 
ками т = 25 лет (см. § 10) и учитывая, что к ассоциациям принадлежит 
50-90% массивных звезд, а вспышки СН II составляют ~50% от полного 
числа сверхновых. Это дает частоту сверхновых в ’’средней” ОВ-ассоциации 
около 1 СН за (1—2) • ІО 5 лет. Другая оценка, по числу и времени жизни 
звезд ОВ в ассоциации, дает тот же характерный интервал между вспыш¬ 
ками т ад Ю 5 лет (Ковье и др., 1979). 

В БМО частоту вспышек в ассоциациях можно определить еще точнее 
по полному числу ассоциаций и остатков, связанных с ними, зная харак¬ 
терное время / < ІО 4 лет, в течение которого остаток сверхновой оказы¬ 
вается выше предела обнаружимости. Такие подсчеты дают средний интер¬ 
вал т ^ 5 • 10 s лет на одну ассоциацию (Ковье и др., 1979). 

За время жизни ассоциации t ** ІО 7 лет суммарная кинетическая энергия, 
поставляемая сверхновыми, составляет соответственно около 5 • ІО 52 эрг. 
Приток энергии звездного ветра, как следует из табл. 30, равен ~3 • ІО 52 эрг в 
’’средней” ассоциации и на порядок больше в гигантских звездных обла¬ 
ках, подобных комплексам в Киле и Лебеде. Говоря о суммарном влиянии 
ветра и сверхновых в ассоциациях следует отметить еще, что плотность 
невозмушенного газа здесь может быть в десятки и сотни раз выше сред¬ 
ней по галактическому диску. 

В результате взаимодействия ионизующей радиации звезд, ветра и крат¬ 
ных вспышек сверхновых формируются оболочки и сверхоболочки, свя¬ 
занные с ОВ-ассоциациями и молодыми звездными скоплениями. Обилие 
встречающихся в литературе терминов: ’’bubble”, ’’cavity”, ’’hole”, ’’shell”, 
’’supershell”, ’’ring nebula” — отражает разнообразие наблюдательных про¬ 
явлений этого взаимодействия. Сюда относятся оболочки нейтрального 
водорода, области НИ с уярчением на периферии, тонковолокнистые туман¬ 
ности, оболочечные газопылевые комплексы, оболочечные источники 
теплового и синхротронного радиоизлучения, протяженные источники 
мягкого рентгеновского излучения — образования с разной степенью 
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Облака 


Рис. 83. Фотография Большоп 
др., 1976) 


отчетливости оболочечной структуры и размером от нескольких десятков 
парсек до нескольких килопарсек. Сверхоболочки размером в сотни и 
тысячи парсек наблюдаются преимущественно в близких галактиках. Это, 
безусловно, эффект наблюдательной селекции: наблюдая ’’изнутри”, мы 
плохо выделяем такие образования на фоне галактического излучения 
в нашей звездной системе. В наиболее благоприятных условиях находится 
самая близкая и ориентированная ’’плашмя” галактика БМО. На рис. 83 
показана фотография БМО, полученная Дэвисом и др. (1976) и демон¬ 
стрирующая все многообразие кольцевых эмиссионных туманностей. 
Большинство из них отождествлено с ОВ-ассоциациями, одиночными звез¬ 
дами с сильным ветром или являются остатками сверхновых. В общей 
сложности из 122 ОВ-ассоциаций в БМО 50 в той или иной мере выявля¬ 
ют кольцевую морфрлогию оружающих областей НИ (см. Браунфюрт, 
Фейцингер, 1983 и ссылки там). 



Рис. 84. Гигантская оболочка LMC2 в БМО. Белым крестиком показан центр рас¬ 
ширения оболочки по измерениям Коле и др. (1982) 


Рассмотрим результаты наблюдений ряда наиболее изученных оболочек 
вокруг ОВ-ассоциаций в БМО и Галактике, чтобы попытаться выявить 
основной механизм их формирования. Сразу оговоримся, что сегодня 
наиболее перспективен именно такой индивидуальный подход, поскольку 
теории суммарного взаимодействия ионизующей радиации, ветра и 
вспышек сверхновых в ассоциации с газом межзвездной среды пока нет. 
Более того, вероятно, детальный теоретический анализ и невозможен ввиду 
сильной неоднородности в распределении плотности межзвездной среды и 
источников энергии в масштабах, охваченных возмущением, а также кас- 
кадности процесса образования звезд, ассоциаций и разрушения газопыле¬ 
вых комплексов. 

На рис. 84 показана сверхоболочка LMC 2 в БМО. Ее полный размер 
достигает 600 пк, на северо-западе оболочка примыкает к ярчайшей области 
НІІ 30 Dor, здесь же находится ряд протяженных молекулярных облаков. 
Внутри ьМС 2 расположено пять ассоциаций молодых звезд, ионизующих 
связанные с ними области НІІ 30 Dor, N 158С, N 160А, N 159 и N 164. 
Еще две ассоциации не связаны с плотными локальными облаками и могут 
быть источником ионизации газа в сверхоболочке: прямые измерения их 
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ультрафиолетовой радиации (Z, у ф = (3 - 4) • 10 s 1 фотонов • с -1 ) согла¬ 
суются с яркостью теплового радиоизлучения оболочки (Коле и др., 1982). 
Кинематический возраст, определяемый размером и скоростью расшире¬ 
ния, равной 30 км • с -1 , составляет 5 - ІО 6 — ІО 7 лет. Пользуясь соотноше¬ 
ниями (12.5), находим необходимую для формирования сверхоболочки 
мощность ветра L B « ІО 39 эрг • с -1 и продолжительность t ~ ІО 7 лет, 
если плотность невозмущенного газа в области составляет п 0 «0,4 — 0,5 см -3 . 
Суммарная мощность истечения всех источников звездного ветра в ассо¬ 
циациях внутри LMC 2: пяти звезд WR, 26 сверхгигантов и около 400 мас¬ 
сивных звезд ранних спектральных классов — составляет по оценке Коле и 
др. (1982) L B « (0,2 — 2,5) • ІО 39 эрг • с -1 . Если темп истечения остается 
постоянным, приток энергии ветра за время существования сверхоболочки 
достигает (2-3) ■ ІО* 3 эрг. И столько же могут обеспечить вспышки 
сверхновых, если звездообразование в комплексе продолжается в течение 
~ ІО 7 лет, а вспышки происходят с постоянной частотой 1 СН за 5 • ІО 5 лет. 
Наблюдаемая скорость расширения и масса, найденная по оптической и 
радиояркости, дают кинетическую энергию оболочки около ІО 53 эрг, 
следовательно, суммарное действие звездного ветра и сверхновых в про¬ 
тяженном звездном облаке могло привести к формированию гигантской 
оболочки LMC 2. 

Мы не будем касаться других внегалактических сверхоболочек, в одной 
только галактике БМО их насчитывается несколько десятков (см. Жор- 
желен и др., 1983 и ссылки там). Высокоскоростные движения газа и 
высокая относительная интенсивность линий [SII]/H Q в этих туманнос¬ 
тях свидетельствуют о существенном влиянии ударной волны, вызванной 
звездным ветром или сверхновыми. Наблюдаемые морфология и кинема¬ 
тика сверхоболочек адекватно объясняются действием ионизующей радиа¬ 
ции, звездного ветра и кратных вспышек сверхновых. Сложная тонко¬ 
волокнистая структура и кинематика некоторых образований, например, 
N 59А, N 57, N 70, не укладываются в простую схему расширяющейся 
оболочки и требуют учета неоднородности окружающей среды, ’’эффекта 
шампанского” и т,п. (см. Гудис, Миберн, 1984). 

В галактике выявлено 13 гигантских оболочек НІІ (Жоржелен и др., 
1979) и около 50 оболочек HI (Хейлес, 1982, 1984). Один из наиболее 
изученных оболочечных комплексов — туманность Гама, самая большая 
область НІГв Галактике. Размер центральной яркой оболочки составляет 
260 пк при расстоянии 400 пк; ’’глубокие” фотографии в линии Н а с по¬ 
мощью узкополосных фильтров показали, что яркая оболочка окружена 
более слабым гало с волокнистой морфологией, возможно, второй оболоч¬ 
кой, полный размер которой превышает 300 пк (Чанот, Сиван, 1983). 
Относительно природы этой гигантской области НИ высказывались сле¬ 
дующие предположения: а) реликтовая область НІІ, ионизованная звездой, 
вспышка которой дала остаток сверхновой Паруса XYZ; б) нормальная 
проэволюционировавшая область НІІ, источником ионизации которой 
являются fPup и 7 2 Ѵе1; в) остаток вспышки сверхновой, более старый, 
чем Паруса XYZ, ионизуемый излучением fPup и у 2 Ѵеі; г) каверна, обра¬ 
зованная ветром f Pup. 

Оптический спектр туманности типичен для областей НН: относительная 
интенсивность линий характеризуется значениями /[мщАн = 0,4; 
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Рис. 85. Схема оболочечной туманности Гама согласно Ринолдсу (19766) 


Лоиц/^Нр = 0,2-0,3; отношение/(о in i/^Hg увеличивается до 0,6 - 1,3 
вблизи возбуждающих звезд; отношение компонент [SII] дает плотность 
п е ^ 100 см -3 (Чанот, Сиван, 1983). Яркая центральная оболочка расши¬ 
ряется со скоростью 20 — 30 км • с -1 (Ринолдс, 1976а). 

Излучение звезд f Pup и 7 2 Vel достаточно для ионизации туманности, 
каков бы ни был механизм формирования расширяющейся оболочки. 
Действительно, мера эмиссии туманности меняется в пределах 50 — 
600см -6 -пк, соответствующая Н„-светимость L Hq , ~2,2-10 49 фотонов-с -1 
требует ионизующей радиации L y ф «= 7,3 • 10 49 фотонов • с -1 . Звезды 
f Рур и -y 2 Vel поставляют не менее L уф *= (7—8) • 10 4 9 фотонов • с -1 (в 
у 2 Ѵеі учтена радиация только компоненты 091, так как эффективная тем¬ 
пература звезды WC 8 известна плохо) (см. Чанот, Сиван, 1983). 

Два из возможных механизмов образования туманности Гама — релик¬ 
товая область НИ и проэволюционировавшая зона Стремгрена - плохо 
согласуются с измеренной скоростью расширения. Третья гипотеза — обра¬ 
зованная ветром каверна - кажется более правдоподобной. Пользуясь 
соотношениями (12.5), находим, что мощность ветра одной только звезды 
f Pup (и«, = 2700 км • с -1 , = 1О -5 М 0 /год) достаточна для формирования 

кольцевой оболочки радиусом 125 пк, расширяющейся со скоростью 
~ 30 км • с -1 в среде с плотностью п 0 = 0,3 см -3 , если продолжительность 
истечения составляет около 10 6 лет. Дополнительным источником звездно¬ 
го ветра являются у 2 Ѵеі и остальные звезды ассоциации. Но предположение 
о каверне, выметенной ветром, не объясняет сильно эксцентричного распо¬ 
ложения самого мощного источника ветра в симметричной оболочке 
(рис. 85). К тому же звезда f Pup имеет большую пекулярную скорость, 
около 60 км • с -1 в картинной плоскости, что должно деформировать 
правильную кольцевую структуру каверны. 

В качестве альтернативной гипотезы Ринолдс (19766) считает туманность 
Гама очень старым остатком сверхновой, вспыхнувшей около ІО 6 лет назад, 
т.е. значительно раньше вспышки, образовавшей Паруса XYZ. Наличие 
источников ионизующей радиации f Pup и 7 2 Vel объясняет, почему оптичес- 
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кий остаток сверхновой наблюдается так долго. В рамках этой модели 
внутренняя часть оболочки должна быть заполнена горячей плазмой (Т е >, 
^ 10 6 К, н е ^ 3 • 10 _3 см" 3 ) и наблюдаться в рентгеновском диапазоне. 
Интересно отметить, что ’’убегающая” звезда f Pup, если учесть ее собствен¬ 
ное движение за К/'лет, оказывается точно в центре расширяющейся обо¬ 
лочки и внутри ассоциации, к которой принадлежит и 7 2 Ѵе1 (см. рис. 85). 
Можно думать, что вспыхнула компонента двойной системы с f Pup в 
паре, принадлежащая ОВ-ассоциации. Ветер f Pup, 7 2 Vel и других звезд 
ассоциации является дополнительным источником энергии оболочки. 

С целью поиска протяженных быстро расширяющихся оболочек и сверх¬ 
оболочек проведены наблюдения ультрафиолетовых спектров звезд 13 га¬ 
лактических ОВ-ассоциаций (Ковье и др., 19816). В звездах трех ассоциа¬ 
ций OriOBl, Car ОВ1 и Car ОВ2 найдены абсорбционные детали линий 
межзвездного поглощения, свидетельствующие о наличии расширяющейся 
газовой оболочки большого размера. 

Общая оболочка, окружающая ассоциации СагОВІ и Car ОВ2, имеет 
средний угловой размер около 3° (200 пк при расстоянии 2,3 кпк) и ско¬ 
рость расширения около 100 км-с~‘. Полная масса газа в этой быстро 
расширяющейся оболочке составляет 100Л/ а (Ковье и др., 19816), возраст, 
определяемый размером и скоростью, достигает 4 • 10 5 лет. Можно думать, 
что эта высокоскоростная оболочка низкой плотности образована сверхно¬ 
вой, вспыхнувшей 4- 10 s лет назад, и мощным ветром. Здесь же наблю¬ 
даются более плотные медленные газовые образования: окаймляющие 
оболочку слабые оптические волокна и облака нейтрального водорода. 
Эти плотные облака расширяются со скоростью около 10 км с -1 и, по 
всей вероятности, выметены предшествующими вспышками сверхновых 
и ветром ассоциации. Основным источником мощного звездного ветра яв¬ 
ляются пекулярная массивная звезда т? Саг, три звезды WR; 12 звёзд Of и 
10 звезд спектральных к эссов 03—09 обеспечивают длительный ветер. 

Протяженная область вблизи 7? Саг излучает в мягком рентгеновском 
диапазоне (Сьюард и Хлебовски, 1982). Размер рентгеновского источника 
достигает 50 пк, на диффузном фоне наблюдаются компактные яркие пятна 
размером около 1 пк. Рентгеновский спектр соответствует температуре 
Т е = 5 • ІО 6 - 10 7 К; плотность плазмы в протяженном источнике - около 
0,1 см -3 , в ярких пятнах — около 1 см“ 3 . Светимость самой яркой области 
возле г? Car L 0 , 2-4 кэв *** 3 • 10 3 2 эрг • с -1 может быть обусловлена ветром 
звезд, расположенных в окрестности. (Имеется в виду излучение слоя го¬ 
рячего ветра b на рис. 65; горячие короны этих звезд тоже наблюдаются 
как точечные рентгеновские источники с более жестким спектром.) Полная 
светимость диффузной области — £ 0 , 2-4 кэв ^ 2 ■ ІО 3 5 эрг • с -1 дает массу 
излучающей в рентгеновской области плазмы 3-30 М в ; скорее всего здесь 
наблюдается излучение, связанное с последней вспышкой сверхновой 
G 287.8 -0.5 (см. § 6). 

Совокупность наблюдений этой области в оптическом, радио- и рентге¬ 
новском диапазонах обрисовывает следующую картину (Сьюард, Хлебов¬ 
ски, 1982). С плотным газопылевым облаком связаны две ассоциации 
Car OB 1 и ОВ 2. Ионизующая радиация, ветер и вспышки сверхновых в 
ассоциациях разрушают холодное плотное облако. Холодный газ оказы- 

269 



вается неравномерно перемешанным с горячим и теплым газом. Теплый 
газ (Г е « ІО 4 К, п е 200 - 300 см -3 ) составляет основную массу оптиче¬ 
ских туманностей. В эти области НИ погружены, но наблюдаются лишь на 
передней границе, горячие области (Т е » 5 • ІО 6 - 10 7 К, п е 0,1 см -3 ) и 
отдельные более плотные горячие облака (Г е ІО 7 К, п е ^ 1 см -3 ), излу¬ 
чающие в рентгене. 

Рентгеновский диапазон, по-видимому, является наиболее перспектив¬ 
ным для поиска образованных ветром и вспышками сверхновых сверх¬ 
оболочек вокруг близких галактических ассоциаций. Наблюдения такого 
рода начаты совсем недавно, но уже получены достаточно информативные 
результаты. Обнаружена сверхоболочка в Лебеде: оболочечный источник 
мягкого рентгеновского излучения размером около 20° (400 — 500 пк 
при расстоянии 1—2 кпк), полная светимость которого достигает 
/-0,5 — ікэв = 5 • 10 36 эрг • с -1 и температура равна Т е = (1— 2) • 10 6 К 
(Кэш и др., 1980). По всей вероятности, сверхоболочка в Лебеде не являет¬ 
ся единым образованием. По мнению Бочкарева и Ситник (1985) в этой 
области неба наблюдается суммарный эффект проецирующихся друг на 
друга каверн, образованных ветром восьми ассоциаций, содержащих в об¬ 
щей сложности около 100 О-звезд, в том числе 20 звезд WR и 8 звезд Of, 
и десятка изолированных остатков сверхновых. В направлении созвездия 
Лебедя мы смотрим вдоль спирального рукава, и этим объясняется ано¬ 
мально высокая плотность ОВ-ассоциаций, звезд высокой светимости и 
остатков сверхновых. 

Еще одна сверхоболочка, обнаруженная в рентгеновском диапазоне, свя¬ 
зана с ассоциациями Моп ОВ 1,ОВ 2 (Ноузекидр., 1981). Здесь наблюдает¬ 
ся оболочечный источник мягкого рентгеновского излучения размером 
около 20° (линейный радиус 100 пк); средняя плотность газа в оболочке - 
около 0,01 см -3 , температура соответствует Т е 3 • ІО 6 К. Как и в случае 
сверхоболочки в Киле, горячая оболочка в Единороге — Близнецах окайм¬ 
лена облаками нейтрального водорода; здесь же на периферии находится 
крупномасштабная Петля нетеплового галактического радиоизлучения 
(см. § 10). 

Сходными свойствами обладает протяженный рентгеновский источник, 
связанный с ассоциацией СерОВЗ и областью НИ Sh 155 (Фабиан, Стюарт, 
1983). Его светимость Е 0 ,2-4 кэв ** 2 ■ 10 32 эрг • с -1 может быть пол¬ 
ностью обусловлена излучением горячего ветра звезд ассоциации. 

Упомянем в заключение гигантский газопылевой оболочечный комплекс 
в Орионе — Эридане, в котором картина взаимодействия звездных ас¬ 
социаций и межзвездного газа наиболее отчетлива. Эта область, богатая 
газом, пылью, молодыми звездными скоплениями и очагами звездооб¬ 
разования, привлекает внимание наблюдателей уже давно. Исчерпываю¬ 
щий обзор исследований комплекса представлен Гудисом (1982), здесь 
мы лишь кратко коснемся крупномасштабной структуры и кинематики, 
обусловленной действием ветра и сверхновых. Схема области, включаю¬ 
щей ассоциации ОгіОВІ и ХОгі, показана на рис. 86. Многочисленные 
диффузные и тонкие волокна ионизованного и нейтрального газа и пы¬ 
ли образуют единую оболочку размером около 280 пк (Ринолдс, Огден, 
1979). Оболочка расширяется со скоростью 15 — 25 км • с -1 , масса ионизо- 





Рис. 86. Структура гигантской оболочки в Орионе-Эридане по Ковье и др. (1979) и 
Ринолдсу, Огдену (1979), см. текст 


ванного газа в ней достигает М н jj ^ 8 • 10 4 Л/ а , но это лишь ~10% пол¬ 
ной массы нейтрального газа. Внутри оболочки Ш находится Петля Барнар¬ 
да (радиус около 70 пк) и ряд изолированных туманностей. Ассоциация 
X Огі выходит за пределы Петли Барнарда и окружена собственной изоли¬ 
рованной кольцевой областью НИ (см. § 15), но принадлежит к тому же 
гигантскому оболочечному комплексу. Полная кинетическая энергия 
сверхоболочки несколько превышает Ю 52 эрг, источником ионизации яв¬ 
ляются звезды ассоциаций Огі OBI (L y ф ^>,4 • 10 49 фотонов с -1 ) и X Огі. 

В ультрафиолетовых спектрах звезд ОгіОВІ и X Огі обнаружены две 
системы линий поглощения (Ковье и др., 1979). Одна, низкоскоростная, 
ѵ «5 10-20 км • с' 1 , соответствует высокой плотности и высокой степени 
ионизации и сильно меняется от звезды к звезде. Это поглощение связано 
с ионизованным газом і Петле Барнарда, в кольцевой туманности вокруг 
X Огі и других облаках, образующих единую клочковатую оболочку. 
Вторая, общая для всех исследованных звезд, связана с поглощением в 
однородной оболочке низкой плотности, расширяющейся со скоростью 
100 — 120 км • с -1 . Высокоскоростная оболочка состоит из ионизованного 
газа (масса около KXW®) невероятно, представляет собой слой высвечи¬ 
вающегося газа за фронтом ударной волны, распространяющейся в среде 
низкой плотности «о ~ 3 • 10 -3 см -3 . 

Возраст быстро расширяющейся оболочки, определяемый ее размером и 
скоростью, составляет Г *=» 3 - 10 s лет. Радиативная ударная волна, сгребаю¬ 
щая газ, скорее всего образована ветром ассоциации и вспышками сверхно¬ 
вых. Вероятно, наибольший вклад дала последняя вспышка и это ее возраст 
соответствует t 3 • 10 s лет. Газ в быстрой внешней оболочке нагрет удар¬ 
ной волной до температуры Т е » (1—2) • 10 s К, его поверхностная плот¬ 
ность достигает N H (2—3) • 10 1 7 см -2 . Центры расширения газа за фрон¬ 
том радиативной быстрой ударной волны и облаков ионизованного и нейт¬ 
рального газа в медленной оболочке совпадают. Плотные медленные обла¬ 
ка, вероятно, ускорены при прохождении ударных волн, вызванных пред¬ 
шествующими вспышками сверхновых и ветром ассоциации. Внутри мед¬ 
ленной оболочки сосредоточены плотные молекулярные облака, яркие 
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области НІІ, в том числе туманность Ориона, и очаги звездообразования. 
Процесс звездообразования в комплексе последовательно распространялся 
по молекулярным облакам в направлении справа налево на схеме рис. 86. 

Все упомянутые в качестве примера оболочки и сверхоболочки наблю¬ 
даются вокруг молодых ОВ-ассоциаций; их характерный возраст заключен 
в интервале от нескольких единиц до нескольких десятков миллионов лет. 
Можно попытаться проследить эволюционную последовательность сверх¬ 
оболочек. В начальной стадии оболочечная структура вокруг молодых 
непроэволюционировавших скоплений и ассоциаций формируется только 
под действием звездного ветра, вспышки самых массивных звезд начинают¬ 
ся лишь через ~ 2 • ІО 6 лет. Наиболее очевидным примером такой оболочки 
в самой начальной стадии развития служит туманность Розетка. Ее цент¬ 
ральная каверна образована ветром компактного скопления NGC 2244 
(включающего звезду Of, см. § 15), которое является самой молодой 
подгруппой звезд в ассоциации Mon ОВ2. Сходным объектом является 
кольцевая эмиссионная туманность вокруг ассоциации Л Огі. Это более 
протяженная оболочка, образованная ветром ассоциации, но еще без види¬ 
мых признаков вспышек сверхновых. 

Молодым объектом рассматриваемого типа, по всей вероятности, явля¬ 
ется газопылевая оболочка, окружающая ассоциацию Сер ОВ4 и яркую 
область НІІ W 1 (G 118.6+ 4.8, G 118.1 + 5.0). Лозинская и Ситник (1977) 
выявили эффект расширения туманности со скоростью 35 — 40 км • с -1 , 
радиус оболочки соответствует 25—30 пк. Оболочка пространственно сов¬ 
падает с ассоциацией Сер ОВ4, их центры находятся в области ярких ту¬ 
манностей W 1, угловые размеры близки, расстояния одинаковы. Это еще 
не сверхоболочка, вернее, сверхоболочка в самом начале развития. Бланко 
и Вильямс (1959), открывшие ассоциацию, обнаружили аномальное покрас¬ 
нение звезд высокой светимости и объяснили его крайней молодостью 
скопления: звезды самых ранних классов еще окружены оболочкой ’’ма¬ 
теринского” вещества. В ассоциации отождествлены 44 звезды ОВ и ряд 
объектов, свидетельствующих о продолжающемся звездообразовании: 
24 слабые звезды с Н а -эмиссией, большинство из которых характеризуется 
переменностью блеска, звезды типа ТТаи, пекулярные туманные звездо¬ 
образные объекты (Коуэн и Кюи, 1976), источник мазерного ОН-излучения 
(Рудницкий, 1978). По мнению Коуэна и Кюи (1976) звездообразование 
в ассоциации происходило неодновременно. Авторы выделили разные 
возрастные подгруппы звезд и звездообразных объектов в интервале 
10 5 — 2 • 10 6 лет. В комплексе уже произошла по крайней мере одна вспыш¬ 
ка сверхновой; об этом свидетельствует нетепловой спектр радиоизлучения 
волокон на севере слабой оболочки и яркой области G 118.1 + 5.0 (Бон- 
синьори-Факонди, Томачи, 1979). Лозинская и Ситник (1977) показали, 
что ветер звезд ассоциации Сер ОВ4 достаточен для формирования наблю¬ 
даемой кольцевой оболочки. Сходный по энергетике вклад могла дать и 
та сверхновая, с которой связана нетепловая радиоэмиссия северных 
волокон. По-видимому, расширяющаяся оболочка сформировалась в ре¬ 
зультате суммарного действия ветра и одной вспышки сверхновой. По мере 
продолжающегося процесса звездообразования, включения новых источ¬ 
ников звездного ветра и последующих вспышек сверхновых размер обо- 





лочки увеличится, вырастет масса выметенно г о ионизованного и нейтраль¬ 
ного газа. Входящие в ассоциацию более 40 звезд ОВ и упомянутые выше 
дозвездные и звездные объекты являются достаточным резервуаром иони¬ 
зующей радиации, энергия ветра и вспышек сверхновых для того, чтобы в 
процессе эволюции образовалась сверхоболочка размером в несколько со¬ 
тен парсек. 

Конечной стадией эволюции сверхоболочек, образованных ветром и 
вспышками сверхновых в ассоциациях, возможно, являются обнаруженные 
Хейлесом (1979, 1984) оболочки HI размером ~10 3 - 10 3 пк. Часть этих 
оболочек HI расширяется со скоростью 10 - 20 км с -1 . Кинетическая 
энергия объекта G 139 — 03—69 с учетом поправок, сделанных Брувейле- 
ром и др. (1980), не превышает 5 • 10 53 эрг, и это одна из самых высоко¬ 
энергичных оболочек. Как следует из табл. 29, энергия ветра двух наиболее 
богатых звездных группировок в области Лебедя и Киля за время жизни 
10 7 лет достигает значения ~ 10 53 эрг. Хотя Хейлес отождествил с ассоциа¬ 
циями не более 10 оболочек самого малого размера, можно думать, что 
звездный ветер и вспышки сверхновых богатых и проэволюционировавших 
ассоциаций могут сформировать на позднем этапе подобные кольцевые 
образования. 

Масштаб явления - размер и масса оболочек и гигантских сверхоболо¬ 
чек - полностью определяется потоком ионизующей радиации, мощностью 
и продолжительностью ветра и числом сверхновых, т.е. в конечном счете 
богатством скопления. В Местном спиральном рукаве выделены три ги¬ 
гантские сверхоболочки: в Лебеде (Кэши др., 1980), в Скорпионе—Центав¬ 
ре (Уивер, 1979) и вышеупомянутая оболочка в Орионе - Эридане. Центры 
всех трех расположены на значительной галактической высоте z а 100 пк. 
Этот факт, а также реконструкция крупномасштабной структуры магнит¬ 
ного поля, ассоциаций и газопылевых облаков наводит на мысль, что звез¬ 
дообразование здесь происходило под действием неустойчивости Рэлея - 
Тейлора (Бочкарев, Ситник, 1985). Согласно Бочкареву (1984) отсутствие 
в Местном рукаве спиральных волн плотности, возможно, обусловленное 
его положением вблизи радиуса коротации, не препятствует развитию 
неустойчивости Рэлея — Тэйлора вплоть до стадии формирования грави¬ 
тационно связанных массивных звездных комплексов. В этих условиях 
образуются богатые скопления звезд и гигантские оболочки вокруг них 
с характерным размером ~ 1 кпк. Именно поэтому гигантские оболочеч¬ 
ные комплексы наблюдаются преимущественно в неправильных галактиках 
типа БМО и на периферии (или в благоприятных районах вблизи радиуса 
коротации) спиральных галактик. Звездообразование, инициированное 
спиральной волной плотности, приводит к формированию менее богатых 
ассоциаций и связанных с ними оболочек размером 200- 500 пк. 

Таким образом, мы убедились чисто эмпирически на примере галак¬ 
тических и внегалактических объектов, что энергия ветра и вспышек 
массивных звезд в ассоциациях достаточна для образования сверхобо¬ 
лочек. Источником ионизации являются звезды ассоциации; на поздних 
стадиях сверхмассивные оболочки состоят в основном из нейтрального 
газа. Может ли быть построена теоретическая модель суммарного взаи¬ 
модействия ветра и сверхновых ассоциации с межзвездным газом? Та¬ 
кая попытка была сделана Брувейлером и др. (1980) для ’’стандартной” 
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Таблица 31 

Ожидаемые скорость расширения (и), радиус в галактической плоскости (Лу) и 
в перпендикулярном направлении (Ri ) сверхоболочек вокруг ОВ-ассоциаций 
в разных стадиях развития по расчетам Брувейлера и др. (1480) 


Параметры 

сверхоболочки 




II фаза 


III фаза 



ассоциации, содержащей три десятка звезд спектральных классов, бо¬ 
лее ранних, чем ВО, при следующих идеализированных условиях. Обо¬ 
лочка формируется в межзвездной среде без мелкомасштабных флук¬ 
туаций с градиентом плотности, перпендикулярным галактической 
плоскости п = п 0 ехр(— z/z 0 ) . Первые ~3 • 10 6 лет эволюция сверхоболоч¬ 
ки определяется только ветром, после чего одновременно вспыхивают 
все звезды с начальной массой М нач > 15 М в . Вторая фаза расширения 
сверхоболочки определяется энергией этих сверхновых уі ветром еще не 
проэволюционировавших звезд. В третьей фазе опять одновременно вспы¬ 
хивают все звезды с М нач > 8 М 0 . Первая фаза расширения описывалась 
соотношениями (12.5), в дальнейшем учитывался приток энергии сверхно¬ 
вых в стадии высвечивания (см. § 8); учтена также гравитация, замедляю¬ 
щая расширение достаточно больших оболочек в направлении, перпенди¬ 
кулярном плоскости Галактики. В табл. 31 приведены результаты расче¬ 
тов: продолжительность трех стадий, скорость расширения и радиус в 
плоскости Галактики и в перпендикулярном направлении сверхоболочки 
на галактоцентрическом расстоянии 10 кпк (при z 0 = 150 пк и п 0 = 1 см" 3 ). 
На галактоцентрическом расстоянии 5 кпк (п 0 = 3 см" 3 , z 0 = 70 пк) ко¬ 
нечный радиус оболочки достигает 180 пк, на расстоянии 20 кпк ( п 0 = 
= 0,1 см" 3 , z 0 = 500 пк) - 500 - 700 пк. Как видим, ожидаемый размер и 
скорость разлета ’’теоретической” сверхоболочки близки к наблюдениям. 

Другая, быть может несколько более близкая к реальности модель, 
рассчитана Томисакой и др. (1981). Ассоциация, содержащая 20-100 звезд 
ранних классов, первые ~ 3 • 10 6 лет поставляет энергию только в форме 
звездного ветра в количестве L B = 1,3 - 10 36 эрг ■ с" 1 . (Авторы приняли 
явно заниженное значение - такую мощность имеет ветер одной звезды 
WR или бедная ассоциация, не содержащая звезд WR, Of и сверхгигантов 
ранних спектральных классов, см. табл. 30). Следующая стадия [ветер + 
+ сверхновые] характеризуется постоянной частотой вспышек с интерва 
лом т = 2 • 10 5 лет или т = 10 6 лет (каждая вспышка дает Е 0 = 10 s ‘эрг. 
AM = 3 М @ ). Эта стадия продолжается в течение т ■ (20—100)лет. Плотность 
невозмущенного газа принималась постоянной и довольно низкой: п 0 = 
= 1; 0,1 и 0,01 см" 3 . Расчеты, проведенные до момента замедления оболоч¬ 
ки до скорости о = 8 км • с" 1 , показали, что под действием ветра и десят¬ 
ков сверхновых формируются оболочки размером 200 - 1000 пк, расши- 
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ряющиеся по закону R а t n , где ту = 0,25 - 0,50 в зависимости от плот¬ 
ности невозмущенной среды и интервала между вспышками г. 

Согласие расчетных моделей с результатами наблюдений не следует пе¬ 
реоценивать; детализация теоретического анализа такого рода кажется 
достаточно бесперспективной. Действительно, размер сверхоболочек 
вокруг средней ассоциации оказывается сравнимым с толщиной газового 
диска Галактики. Межзвездная среда в таких масштабах никоим образом 
не может считаться однородной, а мы убедились в гл. II и III, что плотность 
окружающего газа самым непосредственным образом влияет на структуру 
и кинематику остатков сверхновых и образованных ветром каверн. К тому 
же молодые ОВ-ассоциации генетически связаны с плотными и крайне 
неоднородными молекулярными комплексами, процесс образования ассо¬ 
циаций, а следовательно, ’’включение” ионизующей радиации, ветра и сверх¬ 
новых в этих комплексах происходит каскадно, что еще усложняет модели¬ 
рование. В пределах одной ассоциации звезды разной массы тоже, вероятно, 
имеют разный возраст (см. Дуум и др., 1985). 

Наконец, наиболее серьезно допущение, что ветер и сверхновые дейст¬ 
вуют на однородный невозмущенный межзвездный газ, в то время как 
только под действием ионизующей радиации еще до включения ветра и 
сверхновых возможно формирование областей НІІ и HI с кольцевой мор¬ 
фологией (см. серию расчетов Белтраметти и др., 1982; Тенорио-Тагле и 
др., 1982; Боденхеймер и др., 1983 и ссылки в этих работах). В богатом 
скоплении, содержащем сотни звезд ОВ разной массы, их уход с главной 
последовательности (ГП), равно как и слабое уменьшение эффективной 
температуры еще на стадии горения водорода, происходят неодновременно. 
Два конкурирующих процесса: уменьшение чиста ионизующих квантов 
по мере ухода с ГП наиболее массивных звезд, с одной стороны, и падение 
плотности ионизованного газа при расширении области НІІ, уменьшающее 
скорость рекомбинации, с другой стороны, при определенных условиях 
могут сформировать кольцевую структуру окружающих областей HI и НІІ. 
Согласно расчетам Белтраметти и др. (1982) суммарная ионизующая радиа¬ 
ция богатого скопления, содержащего, например, 2 • 10 s звезд с начальной 
функцией масс, определяемой у = 2,45, может считаться постоянной и рав¬ 
ной і уф = 2 • 10 s 'фотонов ■ с -1 первые 2 • 10 6 лет (в предположении, что 
все звезды в интервале 0,5 <М нач < ЗОЛ/, возникли одновременно). За¬ 
тем, когда в момент / крит * (4-6) • 10 6 лет начинают уходить с ГП наибо¬ 
лее массивные звезды с М нач = 30 М@, ионизующая радиация определяется 
постепенно все менее массивными и меняется как Ь У ф t~ m ,т=5 вплоть 
до t = 5 • ІО 7 - ІО 8 лет. В эволюции области НИ, связанной с таким скопле¬ 
нием, можно выделить четыре стадии. Первая (/ < / крих ) представляется 
классическим расширением области НИ (см. Спитцер, 1981; Каплан, Пи- 
кельнер, 1979); радиус ионизационного фронта меняется по закону 
/ 7 t \ 4 ' 7 

*/(f)=*CT^ + -c n — J . (17.1) 

где R Ct — радиус Стремгрена, Гц — скорость звука в ионизованном газе. 
Расширение области НІІ в этой фазе сопровождается ударной волной, сжи¬ 
мающей нейтральный газ, и волной разрежения в ионизованном газе. 
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Вторая стадия (рекомбинации и образования оболочки HI) связана с 
уменьшением потока ионизующей радиации после г крих . Если уменьшение 
числа ионизаций из-за падения L у ф преобладает над уменьшением числа 
рекомбинаций из-за падения плотности в расширяющей области НІІ, радиус 
ионизационного фронта уменьшается: 

/ t \ т/3 

Л/(0 = Л КРИТ ) , Л крит =Л(Г крит ). (17-2) 

Это уменьшение продолжается, пока скорость Л,- не сравняется со ско¬ 
ростью звука. В конце второй фазы оболочка, расширяющаяся по закону 
(17.1), оказывается нейтральной. 

В третьей стадии, как показали численные расчеты Белтраметти и др. 
(1982), падение плотности, и Н ц а / 8 ’ 5 , преобладает над уменьшением 
І у ф, радиус меняется как /?,- “Г 4 и ионизационный фронт распространяет¬ 
ся по нейтральной оболочке до тех пор, пока вся она не окажется ионизо¬ 
ванной. Фронт ионизации распространяется некоторое время и дальше по 
невозмущенному газу, пока в финальной стадии IV из-за увеличения объема 
ионизованной области и дальнейшего падения потока ионизующих квантов 
не произойдет полная рекомбинация всей ионизованной области. 

Область НИ может не проходить стадию II, т.е. оболочка нейтрального 
газа не образуется, если плотность невозмущенного газа велика, п 0 ^ 
^ 400 см -3 , или поток ионизующей радиации падает медленно. В этом слу¬ 
чае ионизационный фронт продолжает расширяться несмотря на падение 
ионизующего потока. 

Как видим, еще до начала вспышек сверхновых и без учета действия 
звездного ветра вокруг ОВ-ассоциации может наблюдаться либо область 
НИ с более или менее равномерным распределением плотности (фаза I), 
либо протяженная массивная расширяющаяся оболочка HI (фаза II), 
либо гигантская кольцевая гуманность расширяющаяся оболочка НІІ 
(фаза III). Для ассоциации, характеризующейся значениями L y ф = 
= 2 • 10 s ‘фотонов • с -1 , / крит = 5 • ІО 6 лет и плотностью п 0 = 100 см' 3 , 
размер оболочки достигает сотен парсек, скорость расширения 
10 - 30 км • с -1 . 

Если скопление и область НІІ локализованы на границе плотного моле¬ 
кулярного комплекса (а здесь они и образуются в большинстве своем), 
эта симметричная картина многослойной области НИ усложняется ’’эффек-- 
том шампанского” (Тенорио-Тагле и др., 1982). 

В реальных молекулярных и звездных комплексах действие ионизую¬ 
щей радиации, ветра и сверхновых происходит в совокупности. Ветер ус¬ 
коряет формирование оболочечных структур вокруг ассоциации и создает 
изолированные мелкомасштабные каверны вокруг наиболее мощных ис¬ 
точников - звезд Вольфа - Райе, Of и других внутри сверхоболочек, 
как это наблюдается, например, в протяженных комплексах Лебедя и Киля. 
Вспышки наиболее массивных звезд, начинающиеся через миллионы лет, 
взаимодействуют с газом уже проэволюционировавших областей НИ, 
возмущенных действием ионизационных фронтов и звездного ветра. Ме¬ 
ханизм, преобладающий в индивидуальной сверхоболочке на каждом 
этапе, может быть выявлен, как мы убедились выше, по наличию мягкого 
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рентгеновского излучения (признак звездного ветра или недавней 
вспышки сверхновой), по синхротронному радиоизлучению (признак 
сверхновой), по относительной интенсивности линий [А^II]/Н^, [S II] /Н а 
и др. в спектре оптической туманности (фотоионизационное или ударное 
возбуждение). 

Теория, учитывающая совокупное действие всех трех факторов, — 
дело будущего. Пока сделаны численные двумерные расчеты модели 
сверхоболочки вокруг ассоциации в галактическом диске с градиентом 
плотности, учитывающие указанный процесс эволюции области НІІ и два 
последующих взрыва 17 звезд с начальной массой Л/ Нач > 15 М а и 180 звезд 
с 8 М е < Л/ нач < 15 (Боденхеймер и др., 1983). В такой модели легко 
получить сверхоболочку размером ~ 100 - 200 пк, расширяющуюся со 
скоростью 100 км • с" 1 . Но для объяснения гигантских образований 
размером ~ 500 - 10 3 пк необходимо продолжить процесс расширения 
оболочки в течение более чем 10 7 лет. В этом случае уже существенны 
ее приливное разрушение из-за дифференциального вращения Галактики, 
а также каскадность процесса рождения звезд и ассоциаций в пределах ги¬ 
гантского звездного облака. Возможно, что самые большие галактические 
оболочки образованы в результате иных крупномасштабных возмущений, 
связанных, например, с падением высокоширотных остывших облаков из 
короны в газовый диск (Тенорио-Тагле, 1981). Впрочем, в таких ’’экзо¬ 
тических” механизмах образования гигантских оболочек нет необходимос¬ 
ти, если учесть крупномасштабную структуру галактических молекуляр¬ 
ных и звездных комплексов. 

Согласно современной концепции массивные молекулярные облака, 
в которых образуются звездные скопления и ассоциации, представляют 
собой фрагменты единых гигантских ’’сверхоблаков” размером в сотни — 
тысячи парсек. Следствием этого является ’’иерархическое скучивание” 
звездных группировок: несколько (два-пять) скоплений и ассоциаций 
образуют группу, две-три группы представляют единый звездный комп¬ 
лекс, а комплексы объединяются в гигантские ’’регионы”, формирующие 
спиральные рукава в S -галактиках (Ефремов, 1984). В масштабе богатой 
группы или звездного комплекса гигантские оболочки естественно объяс¬ 
няются суммарным действием радиации, звездного ветра и сверхновых. 
При этом реально наблюдаемая картина достаточно сложна и ’’многоплано- 
ва”. Поскольку к моменту образования скопления сохраняется большая 
часть массы материнского облака, в нем продолжается образование звезд 
следующего поколения, инициированное распространением ионизационных 
фронтов и ударных волн. Эта активная фаза эволюции молекулярного 
комплекса продолжается ІО 7 - 10 8 лет, что сравнимо с временем жизни 
массивных звезд и звездных ассоциаций и превышает время конденсации 
звезд из дозвездного облака и время диссипации остатков вспышек сверх¬ 
новых и каверн, выметенных ветром одиночной звезды. Поэтому наблю¬ 
даются генетически связанные группы скоплений и ассоциаций, гигантские 
молекулярные облака и области НИ, гигантские расширяющиеся оболочки, 
образованные под действием звездного ветра и многочисленных вспышек 
сверхновых, очаги звездообразования на их границе, а также мелко¬ 
масштабные оболочки — остатки сверхновых и каверны, выметенные вет- 
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ром отдельных звезд. В качестве примера такого звездного и газового ком¬ 
плекса упомянем сверхоболочку LMC 2 в БМО, о которой говорилось в 
начале параграфа, гигантский комплекс оболочек и сверхоболочек в ру¬ 
каве Персея, связанный с CasOB2, NGC 7510 и Ва 3 (см. Лозинская и др„ 
1986). 

Завершая разговор о сверхоболочках вокруг молодых звездных группи¬ 
ровок, обратим внимание на некоторое изменение современных представ¬ 
лений о звездообразовании, стимулированном вспышками сверхновых. 
Известны по крайней мере четыре источника внешнего давления, способные 
вызвать гравитационную неустойчивость молекулярного облака и тем сти¬ 
мулировать звездообразование: спиральная волна плотности, столкновение 
облаков, распространение ионизационных фронтов и действие ударных 
волн, связанных со сверхновыми и звездным ветром. 

Идея образования звезд в плотных оболочках старых остатков сверх¬ 
новых принадлежит Эпику (1953) и развивалась в ряде работ; численные 
расчеты Вудворда (1976) и Кребса, Хиллебрандта (1983) также подтверж¬ 
дают возможность развития гравитационной неустойчивости молекулярных 
облаков под действием сверхновых. Звездообразование, стимулированное 
расширением плотной оболочки, подозревалось в следующих старых остат¬ 
ках сверхновых (о природе большинства из них мы говорили в § 6): W 44 
(Вуттен, 1977; де Нойер, 1983), W 28 (Вуттен, 1981; де Нойер, 1983; 
Оденволд и др., 1984), ІС 443 (Корнетт и др., 1977), S 147 (Вуттен и др., 
1975), G 342.01 + 0.25 (Санделл и др., 1983). Для этих объектов наблюде¬ 
ния доказывают факт ’’возмущения” плотного молекулярного облака рас¬ 
ширяющейся оболочкой сверхновой. Здесь найдены компактные инфра¬ 
красные источники и мазеры ОН или СО, которые часто бывают связаны 
со звездообразованием. Поиски облаков СО, ОН, Н 2 СО, возмущенных 
ударными волнами, вызванными расширением оболочек, проводились еще 
в десятках старых остатков сверхновых, но дали отрицательный результат 
(Слыш и др., 1979). Однако и для перечисленных выше объектов нет 
твердого доказательства связи мазерных источников с зарождающимися 
звездами, и, кроме того, эти остатки сверхновых расположены в области 
молодых звездных группировок, так что очаги звездообразования если и 
существуют, могут быть инициированы не индивидуальной вспышкой, а 
комплексным действием радиации, ветра и нескольких сверхновых. При¬ 
мером служат ІС 443 (компактный инфракрасный источник расположен на 
расстоянии 12 пк от границы остатка, и его возраст ~ ІО 5 лет, по данным 
Оденволда, Шиванандана (1985), значительно превышает возраст остатка, 
см. § 6) и НВЗ (известная область звездообразования W 3, хотя и распрло- 
жена на границе остатка сверхновой, генетически с ним, вероятно, не связа¬ 
на, см. Лозинская, Ситник, 1980). 

Все детально исследованные галактические очаги звездообразования, в 
том числе СМа Rl , Ori А, W 3, Сер ОВЗ, Сер ОВ4, Sco OBI , Per OBI , связаны 
с молодыми звездными скоплениями и ассоциациями. Складывается впе¬ 
чатление, что источником внешнего давления, стимулирующего гравита¬ 
ционную неустойчивость, которая завершается звездообразованием, явля¬ 
ются не изолированные вспышки сверхновых, как считалось раньше, а 
расширяющиеся оболочки и сверхоболочки, образованные радиацией, 
ветром и кратными сверхновыми в ОВ-ассоциациях и скоплениях. Возраст 
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лих последних, как мы убедились выше, достаточен для завершения гра¬ 
витационного коллапса и формирования звездных объектов вплоть до 
стадии главной последовательности. 


ЗАКЛЮЧЕНИЕ 

В заключение хочется со всей определенностью повторить сказанное в 
самом начале: природа сверхновых и их взаимодействие с межзвездной 
средой весьма далеки от полного понимания. Это связано не только и не 
столько с дефицитом наблюдательной информации или теоретических ис¬ 
следований, но со сложностью самого явления. Учет предшествующего 
вспышке сверхновой звездного ветра и сброса медленной оболочки откры¬ 
вает новый этап изучения взаимодействия звездного и межзвездного ве¬ 
щества. Но по сути дела пока лишь осознана необходимость комплексного 
исследования ветра и сверхновых и более или менее ясны отдельные блоки: 
взаимодействие оболочки сверхновой с газом ветра, взаимодействие старо¬ 
го остатка сверхновой с межзвездной средой, взаимодействие ветра с меж¬ 
звездным газом. Сложить стройное здание из этих блоков пока не удается, 
хотя отчетливо видны и пути, и трудности решения задачи. 

Приведем лишь один пример. Достаточно сложная картина расширения 
оболочки сверхновой, определяемая распространением ударной волны в 
околозвездном газе и возвратной ударной волны в веществе выброса 
(см. § § 7, 8), существенно усложняется, если учесть слоистую неоднород¬ 
ность окружающей среды, обусловленную потерей массы предсверхновой. 
Даже в самых простых моделях распределения плотности ветра, выброса 
и межзвездного газа физические процессы в молодых остатках сверхновых 
(R « 1— 2 пк, t =» 100—500 лет) определяются действием по крайней мере че¬ 
тырех ударных волн (см., например, расчеты Ито, Фабиана, 1984). На гра¬ 
нице звездного и межзвездного газа возникает сначала возвратная волна 
разрежения, затем, по мере падения давления в расширяющемся возму¬ 
щенном ветре, волна сжатия и сильная отраженная внутрь ударная вол¬ 
на, вновь прогревающая газ ветра. Столкновение последней с расширяю¬ 
щимся выбросом инициирует вторую ударную волну в выбросе, распрост¬ 
раняющуюся внутрь, и третью ударную волну в веществе ветра, отражен¬ 
ную наружу. И это только для ’’двухслойного” околозвездного газа: 
медленного ветра красного сверхгиганта и однородного межзвездного 
газа за его границей! На самом деле следует учитывать предшествующий 
быстрый ветер звезды О на главной последовательности, возмущаю¬ 
щий межзвездную среду на расстоянии около 10 пк, и возможную стадию 
кратковременного сверхмощного ветра непосредственно перед вспышкой 
сверхновой. 

Маломассивные предсверхновые I типа теряют вещество в форме 
медленной оболочки — планетарной туманности; предшественники 
звезд WR, вероятно, сбрасывают массивную внешнюю водородную оболоч¬ 
ку (см. гл. Ill) . Выброшенная при вспышке сверхновой быстрая оболочка 
догоняет вещество этого медленного выброса; ветер предсверхновой (а 
в звездах WR и Of он реально наблюдается) тоже взаимодействует с 
медленной оболочкой... Как говорится, комментарии излишни. 
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Взаимодействие звездного ветра с межзвездной средой также далеко 
еще не ясный процесс даже в самом, казалось бы, простом случае изолиро¬ 
ванного источника сильного ветра звезды WR или Of. Крупномасштабное 
влияние сверхновых и звездного ветра на газовую среду галактик следует 
рассматривать как одно из звеньев сложной цепи явлений, определяющих 
эволюцию звездного и межзвездного вещества. В гл. IV мы схематически 
обозначили главные звенья этой цепи. На самом деле каждое из них - слож¬ 
ная проблема, в которой, как правило, покалишь сформулированы вопро¬ 
сы и намечены пути их решения. 

Поставив точку, автор готов был начать новый вариант рукописи, отра¬ 
жающий последние, а потом - самые последние достижения эксперимен¬ 
тальных и теоретических исследований по затронутым здесь вопросам. 

Невозможность поспеть за лавиной новых результатов — неизбежная 
ситуация в этой быстро развивающейся области астрономии, но она и вну¬ 
шает надежды, и делает нашу науку столь завораживающе интересной. 

ДОБАВЛЕНИЕ В КОРРЕКТУРЕ (примечание к § 1) 

К концу 1985 г. стало ясно, что СН I действительно делятся на два под¬ 
типа: кроме "классических” СН Іа выделена однородная группа СН Іб, к 
которой принадлежат СН 1983 п, СН 19841, СН 1985 f и еще 4 объекта (Па¬ 
наша, 1985; Панагйа и др., 1986). СН Іб слабее чем СН Іа в максимуме на 
1,5— 2 т и отличаются спектром и кривой блеска в оптическом, ультра¬ 
фиолетовом и инфракрасном диапазонах. По всей вероятности радиоизлу¬ 
чение в максимуме присуще только СН Іб: в радиодиапазоне обнаружены 
лишь две сверхновые I типа СН 1983п и 19841. Вспышки СН Ібнаблюдались 
только в S -галактиках, причем в спиральных рукавах и вблизи НП областей, 
что говорит о большой начальной массе. (Впрочем, масса выброшенной 
оболочки в СН Іа и СН Іб различается не более чем в 1,5—2 раза,Чугай, 1986.) 
Оценка частоты СН Іб с учетом низкой яркости в максимуме свидетельст¬ 
вует, что к этому подтипу принадлежит около 30—50% вспышек I типа в 
спиральных галактиках. СН Іб связывают со взрывом белого карлика в 
двойной системе с М нач >, 5 М, когда второй компонент вступает в стадию 
сверхгиганта. Это позволяет сочетать сильное истечение, необходимое 
для объяснения радиовспышки, с Золометрической кривой блеска СН Іб, 
исключающей взрыв красного сверхгиганта. 
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УКАЗАТЕЛЬ ОБЪЕКТОВ 
Остатки "исторических” сверхновых 

СН 1006: 23,36-41,57,78,80,82,84, 119,132,176, 177 

Крабовидная тум. (СН 1054): 23,42-52, 55-58, 73, 76-77, 80, 84, 117- ., 

119,149-150,152, 158-159,163,164,167,168, 171 

ЗС 58 (СН 1181): 23, 52-58, 78, 80,117-119, 150-151,158, 171 

СН 1408: 162 

СН Тихо Браге (СН 1572): 23. 26-32, 38-41, 57, 65, 78, 80, 84, 119, 122, 
132-133,147,150, 152, 155,176-177 

СН Кеплера (СН 1604): 23,32-36,38-41, 57, 78,80, 119,124,175-176 
Кассиопея А: 19, 23, 25, 27, 54, 57, 59-67, 70-71, 78, 80, 83-84, 118-119. 
121- 122, 131, 147, 149, 150-151, 153-154, 176, 180, 188 

Галактические остатки СН 

Корма A (G 260.4-3.4): 69, 105-106, 108, 116, 118, 120, 123, 129-130, 
132,156 

Паруса XYZ(G 263.9-3.3): 76-77, 80-81, 86, 105, 108, 115-118, 129, 132, 
152, 156,159, 161-162, 168,174-175 
Петля Волка (G 330.0+15.0): 37, 108, 114 
Петля Единорога (G 205.6 -0.1): 80, 107, 112 

Петля Лебедя (NGC 6960,6992-5): 86-91, 108, 115-118, 126, 128-130, 
132-133,149,151,153 

Петли 1, II, ІИ, IV: 109,147, 174-175,183-188, 270 
Северный полярный отрог (Петля I); 109,147, 183,185—187 
Симеиз 147 (G 180.3-1.7): 86, 107, 111-112, 115, 117, 151,278 
СТВ 1 (G 116.9+0.2): 108, 113, 151 

СТВ 80 (G 68.9 + 2.8): 78,80,118,156,159-160,162,174-175 

СТВ (G 109.2-1.0): 79, 117 

НВ 3 (G 132.7+1.3): 107, ПО, 115, 151,278 

НВ 9 (G 160.4+2.8): 86,107, ПО, 115, 132, 151 

НВ 21 (G 89.0+4.7): 86,108, 112-113, 115 

ІС 443 (G 189.0+3.0): 80, 86, 91-96, 107, 115-116, 118, 125-126, 129- 

132.142.153.175.247.278 

MSH 15—52 (RCW 89, G 320.4-1.1): 76-77, 81, 103-105, 107, 108, 118, 
161,163 

OA 184 (Sh 223): 107, 110, 151 
RCW 86 (MSH 14-63,315.4-2.3): 78, 113-114, 118 
RCW 103 (G 332.4-0.4): 78-81, 109, 113, 161 
VRO 42.05.01 (G 166.3+2.5): 107, 110-111, 142 

W 28 (G 6.5-0.1): 78-79, 80, 86, 97-99, 107, 115, 147, 160, 162-163, 174- 

175.278 

W 44 (G 34.6-0.5): 108, 114, 160, 278 
W 49B (C. 43.3-0.2): 151 
W 50 (G 39.7-2.0): 79, 100-102, 117, 160, 163 
3C 391 (G 31.9+0.0): 151 
G 5.3-1.0 (Milne 56): 163 
G 5.3-1.1: 158 
G 18.95-1.1: 163 
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G 21.5-0.9: 118, 156, 158, 171 
G 22.7-0.2: 78 
G 24.7+0.6: 158 
G 27.4+0.0: 78, 158 
G 27.8+0.6: 158 
G 29.7-0.3: 118, 160, 171 
G 41.1-0.3 (3C 397): 151 
G 54.09+0.24: 190 
G 65.2+5.7 (S 91 +S 94): 108 
G 70.68+1.20: 190 
G 74.9+1.2 (CTB 87): 118,158,171 
G 78.2+2.1: 96-97, 108 
G 82.7+5.4 (W 63): 109 
G 127.1+0.5: 78-79 
G 205.5+0.2: 151 
G 287.8-0.5 (t? Car): 109. 269 
G 290.1 -0.8 (MSH 11 -61 A): 109, 114 
G 291.0-0.1 (MSH 11-62): 118 
G 292.0+1.8 (MSH 11-54): 67-68 
G 296.5+9.7 (PKS 1209-52): 78-79 
G 326.3-1.8 (MSH 15-56): 156, 161, 174-175 
G 327.4+0.4: 161 
G 328.4+0.2 (MSH 15-57): 158 
G 342.01+0.25: 278 
G 350.0-1.8: 78 
G 357.7-0.1: 163 

CH и остатки CH в Магеллановых Облаках: 10, 40-41, 70, 80, 86, 147-148, 
150,174 175,188-189 

0540-69.3: 43,58-59, 69-71,76-77,84, 117, 168 

0548-70.4: 40-41 

0505-67.9: 40-41 

0500-67.5: 40-41 

0519-69.0: 40-41 

№ 49 и № 69 в БМО: 118 

1Е 0102.2-7219: 68-69 

СН и остатки СН в других галактиках 

остаток в NGC 4449: 23,69 

— в М 31: 7, 10-11,86,150,174-175 

- в М 33: 10, 86,150,174-175 
-в М83: 24-25 

Звезды WR с кольцевыми туманностями 

209 ВАС - М1-67: 216-218,220-222,225,231,234 
HD 50896 - Sh 308: 220-224, 231, 234-235 
HD 56925 - NGC 2359: 214-216, 220-223, 235 
HD 89358 - NGC 3199: 220-223, 235 
HD 92740 - NGC 3372: 220-221 
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HD 92809: 220-221 

HD 96548 - RCW 58: 220-223, 231,234-235 
HD 115473: 220-221, 231,234 
HD 113904: 220-221 
HD 117688 -RCW 78: 220-221. 231,234 
HD 147419 - RCW 104: 220-221 
HD 157504 - NGC 6357: 220-221 
HD 168206 - в Sh 54: 220-221 
HD 187282: 220-221,231,234 
HD 191765 - в Sh 109: 220-221,222,231 

HD 192163 - NGC 6888: 209, 211-214, 220-225. 231,234-235, 247 
HD 211564 в Sh 132: 220-221 
HD 211853 - в Sh 132: 220-221 
WR ring в БМО: 222 

WR ring в галактиках Местной группы: 222 


Звезды Of с кольцевыми туманностями 

BD +60°2522 - NGC 7635: 239, 242-243, 246 

HD 11570 - 1C 1805 (Sh 190): 238 

HD 36861 - ШГ 64 (Sh 264): 238, 241 

HD 46056 (тум. Розетка - NGC 2244): 239, 240, 272 

HD 57060 - Sh 310 (UW CMa): 238. 246 

HD 148937 - NGC 6164 - 5: 239, 243-246 

HD 151804 ] 

152248 - RCW 113-116: 238, 246 

152408 > 

HD 153919: 239,-246 

HD 162978 - Sh 22 (ШГ 23): 239, 242-243 
HD 17505 - 1C 1848 (Sh 199): 238 

HD 203064 - Sh 119 (ШГ 240) = 68 Gyg: 209. 235, 239, 241-242, 246 
HD 206267 -IC 1396 (Sh 131): 238 
HD 210839 - Sh 134 (ШГ 248, X Cep): 239, 246 
Of ring в БМО: 246 

Оболочки — сверхоболочки вокруг ОВ-ассоциаций и скоплений 

вокруг Car ОВ1 иОВ2: 269-270 

вокруг Cas ОВ2, NGC 7510, ВаЗ: 278 

вокруг Сер ОВЗ и НП-области Sh 155: 270 

вокруг Сер ОВ4 и НІІ-обласіи W 1: 272-273 

сверхоболочка в Лебеде: 270, 273 

вокруг Mon OB 1, ОВ2: 270 

сверхоболочка в Орионе - Эридане: 241,270-273 

вокруг ассоциации Sco — Сеп: 187, 273 

туманность Гама: 267-269 

оболочка вокруг областей W 28, М 20, М 8: 99 

туманность Розетка вокруг NGC 224: 239—240, 272 

сверхоболочки в БМО: 264-268, 273 

LMC 2: 266-268 
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